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内 容简介 

本书是 《10000 个科学 难题》 系 列丛书 的天文 学卷， 是 由我国 工作在 
天文 研究和 教育第 一线的 天文学 专家以 及一些 国外学 者和研 究生撰 写的。 
本着 “研 究生愿 选题， 大 学生能 通读， 高 中生感 兴趣” 的 原则， 本 书中的 
“ 难题” 着 重介绍 其来龙 去脉， 主要从 定性上 阐明最 新的研 究进展 和难点 
所在， 并 提供深 人研究 的可能 思路， 包含 而又不 囿于撰 写人的 工作和 观点。 

“ 难题” 的内容 基本上 覆盖了 天文学 的主要 领域， 在 相当程 度上反 映了这 
些领 域国内 外的前 沿研究 水平。 “ 难题” 的撰写 在体现 科学严 谨性的 同时， 
也注 重图文 并茂、 深入 浅出， 以增 加趣味 性和可 读性。 

本书按 八个天 文学研 究领域 编排： 太阳 与日地 科学； 恒星 与星际 介质; 
星 系与宇 宙学； 高 能天体 物理； 行 星系统 与天体 力学； 天文 仪器与 技术； 
天体 测量； 古 天文。 

本书 可供天 文学及 相关学 科的本 科生、 研 究生和 专业研 究人员 参考， 
也可 供对天 文学感 兴趣的 中学生 和天文 爱好者 阅读。 
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《10000 个科学 难题》 序 

爱因 斯坦曾 经说过 “ 提出一 个问题 往往比 解决一 个问题 更为重 要”。 在 许多科 
学家 眼里， 科学 难题正 是科学 进步的 阶梯。 1900 年 8 月德国 著名数 学家希 尔伯特 
在巴 黎召开 的世界 数学家 大会上 提出了  23 个数学 难题。 在 过去的 100 多年里 ，希 
尔 伯特的 23 个问题 激发了 众多数 学家的 热情， 引导 了数学 研究的 方向， 对 数学发 
展产 生的影 响难以 估量。 

其后， 许 多自然 科学领 域的科 学家们 陆续提 出了各 自学科 的科学 难题。 2000 
年初， 美国克 雷数学 研究所 选定了  7 个 “千年 大奖问 题”， 并设立 基金， 推 动解决 
这几个 对数学 发展具 有重大 意义的 难题。 几 年前， 中国 科学院 编辑了 《21 世纪 100 
个交叉 科学难 题》， 在宇宙 起源、 物质 结构、 生 命起源 和智力 起源四 大探索 方向上 
提出和 整理了  100 个科 学难题 ，吸 引了不 少人的 关注。 

科学 发展的 动力来 自两个 方面， 一 是社会 发展的 需求， 另 一个就 是人类 探索未 
知 世界的 激情。 随着一 个又一 个科学 难题的 解决， 科学技 术不断 登上新 的台阶 ，推 
动 着人类 社会的 发展。 与此 同时， 新 的科学 难题也 如沐雨 春笋， 不断 从新的 土壤破 
土而出 。一 个公 认的科 学难题 本身就 是科学 研究的 结果， 同时 也是开 启新未 知大门 
的 密码。 

《国家 中长期 科学和 技术发 展规划 纲要》 提出 建设创 新型国 家的战 略目标 ，加 
强基 础研究 ，鼓励 原始创 新是必 由之路 。为 了引导 科学家 们从源 头上解 决科学 问题， 
激励青 年才俊 立志基 础科学 研究， 教 育部、 科学技 术部、 中国 科学院 和国家 自然科 
学基金 委员会 决定联 合开展 “10000 个科学 难题” 征集 活动， 系统 归纳、 整 理和汇 
集 目前尚 未解决 的科学 难题。 根 据活动 的总体 安排， 首先在 数学、 物理 学和化 学三: 
个学科 试行， 根据 试行的 情况和 积累的 经验， 再陆续 启动天 文学、 地球 科学、 生物 
学、 农学、 医学 和信息 科学等 学科领 域的难 题征集 活动。 

征集 活动成 立了领 导小组 、领导 小组办 公室， 以及 由国内 著名专 家组成 的专家 
指导委 员会和 编辑委 员会。 领 导小组 办公室 公开面 向高等 学校、 科研 院所、 学术机 
构 以及全 社会征 集科学 难题； 编辑 委员会 讨论， 提出和 组织撰 写骨干 问题， 并对征 
集到 的科学 问题进 行严格 遴选； 领导小 组和专 家指导 委员会 最后进 行审核 并出版 
《  10000 个科学 难题》 系列 丛书。 这些难 题汇集 了科学 家们的 知识和 智慧， 凝聚了 
参与 编写的 科技工 作者的 心血， 也体 现了他 们的学 术风尚 和科学 责任。 

开展 “10000 个科学 难题” 征集 活动是 一次大 规模的 科学问 题梳理 工作， 把尚 
未解决 的科学 难题分 学科整 理汇集 起来， 呈现 在人们 面前， 有 利于加 强对基 础科学 
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研究的 引导， 有利于 激发我 国科技 人员， 特别 是广大 博士、 硕 士研究 生探索 未知、 
摘 取科学 明珠的 激情， 而 这正是 我国目 前基础 科学研 究所需 要的。 此外， 深 入浅出 
地 宣传这 些科学 难题的 由来和 已有过 的解决 尝试， 也是 一种科 学普及 活动， 有利于 
引 导我国 青少年 从小树 立献身 科学， 做出重 大科学 贡献的 理想。 

分学 科大规 模开展 “10000 个科学 难题” 征 集活动 在我国 还是第 一次， 难免存 
在 疏漏和 不足， 希望 广大科 技工作 者和社 会各界 继续支 持这项 工作。 更希望 我国专 
家 学者， 特别 是青年 科研人 员持之 以恒地 解决这 些科学 难题， 开 启未知 的大门 ，将 
这些 科学明 珠摘取 到我国 科学家 手中。 


2008 年 12 月 


天文学 研究宇 宙中各 种不同 尺度的 天体， 包括 太阳和 太阳系 内各种 天体、 恒星 
及 其行星 系统、 星 系和星 系团， 乃 至整个 宇宙的 起源、 结构和 演化。 众 所周知 ，天 
文学 的诞生 可追溯 到原始 社会， 农耕、 游 牧等基 本的生 产和生 活都离 不开时 间的确 
定和 天象的 观测。 航海和 历法的 需要以 及对自 然认识 的不断 深化， 都 推动着 天文学 
的 发展。 19 世 纪中叶 以来， 随着观 测技术 的突飞 猛进， 天文学 发生了 革命性 变革， 
激动人 心的发 现不断 涌现， 新 认识、 新理 论层出 不穷， 天 文学空 前地活 跃起来 ，成 
为自 然科学 中最活 跃的前 沿学科 之一。 

宇 宙丰富 多彩、 充满 魅力， 自 古以来 就吸引 了人类 极大的 兴趣和 关注。 尽管人 
类 在探索 宇宙奥 秘的漫 长道路 上取得 了辉煌 的成就 ，但 是人们 对天体 和宇宙 的认识 
还不过 是沧海 之一粟 ，诸如 宇宙是 如何诞 生的？ 为什么 会产生 恒星和 星系？ 它们如 
何生 生不息 、不断 演化？ 宇宙中 暗能量 、暗 物质是 什么？ 宇宙中 有没有 生命？ 有没 
有 人类可 居住的 星球？ 小行 星会不 会撞击 地球， 造成毁 灭性的 灾害？ 太阳上 为什么 
会有 黑子？ 太 阳风暴 对地球 有什么 影响？ 等等， 这些问 题无一 不使人 们迷惑 而又思 
绪 万千。 正是这 些千万 个兴趣 无穷、 又发人 深思的 问题， 加上 天文学 研究中 发展起 
来 的探测 技术、 方 法和新 概念对 技术进 步巨大 的推动 作用， 以 及太阳 等天文 因素对 
人类居 住的环 境及国 民经济 和国防 的重大 影响， 使 天文学 成为万 众瞩目 、影 响广泛 
的基 础学科 和活跃 的前沿 领域。 

教 育部、 科 技部、 中国科 学院和 国家自 然科学 基金委 员会于 2007 年联 合发起 
了  “10000 个科学 难题” 征集 活动， 旨在激 励我国 科技人 员勇于 探索、 促进 交叉， 
勇 于献身 科学， 攻 克科学 难题， 提高 我国自 主创新 能力； 普 及科学 知识， 激 发青少 
年热 爱科学 和探索 未知世 界的好 奇心。 继 2008 年 完成数 理化三 卷的出 版后， 2009 
年 又启动 了天文 、地 学和生 物卷的 编写。 四部门 联合开 展天文 学领域 的难题 征集活 
动， 对加 强天文 学研究 的导向 作用、 激励青 年科技 工作人 员攻克 天文学 难题、 激发 
青少年 热爱天 文学的 兴趣具 有重要 作用， 也是  “2009 国际天 文年” 中极其 有意义 
的一项 工作。 

经 “10000 个科学 难题” 征集 活动领 导小组 批准， 天文 学卷编 委会由 37 位专 
家学者 组成， 他 们大多 工作在 天文科 研和教 学的第 一线， 在各 自的研 究领域 都有较 
深 的学术 造诣， 对各分 支领域 的发展 状况和 研究方 向也有 很好的 把握。 编委 会委员 
在 征集、 撰 写和审 定天文 选题和 文稿上 做出了 很大的 贡献。 在 编委会 的领导 和组织 
下， 全国天 文界有 243 位 专家学 者热心 地参加 了编写 工作， 在 短短的 半年多 时间里 
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共 编写了  271 份 “难 题”。 本着 “研 究生愿 选题， 大 学生能 通读， 高 中生有 兴趣” 
的 原则， 每个 “ 难题” 着重介 绍问题 的来龙 去脉， 主要 从定性 上阐明 最新的 研究进 
展 和难点 所在。 内容着 眼于国 内外的 发展， 而不囿 于个人 工作的 介绍。 尽管 物理卷 
中已有 23 条天 文的“ 难题” ，但为 了较完 整起见 ，天 文卷 仍包含 了其中 部分重 要“难 
题” 的内容 。天文 学研究 的内容 如此浩 瀚广阔 ，本卷 自然不 可能包 括全部 的“难 题”， 
仅从作 者们较 为熟悉 的领域 中挑选 出部分 “ 难题” 作些 介绍， 也许 可作为 “ 人门” 
吧。 如 果这些 “ 难题” 能对读 者有所 启迪， 并进而 激发起 大家献 身科学 的满腔 热情, 
并吸引 一批优 秀的年 青人投 身于天 文事业 中来， 我们 就足以 感到欣 慰了。 

为了便 于读者 对天文 学众多 不同领 域内的 “ 难题” 分 别深入 了解， 本书 按八个 
天 文研究 领域来 编排： 太阳 与日地 科学； 恒星 与星际 介质； 星 系与宇 宙学； 高能天 
体 物理； 行 星系统 与天体 力学； 天文 仪器与 技术； 天体 测量； 古 天文。 由于 现代天 
文 学科领 域不断 渗透和 交叉， 有些 “ 难题” 的内 容不可 避免地 有一些 交叉， 请读者 
阅读时 注意。 

本书 中有些 “ 难题” 的 撰写除 了阐明 “ 难题” 本身的 科学内 涵外， 还介 绍了作 
者的 “一家 之说” ，这 有利于 “百家 争鸣” ，可起 到抛砖 引玉的 作用； 编委会 希望引 
来 更多的 讨论， 因为 有讨论 才会有 创新， 也才可 能真正 地解决 “难 题”。 

编 委会衷 心感谢 所有对 “ 难题” 的 编写做 出贡献 的学者 专家， 也 真诚地 感谢教 
育部科 技委、 科 学出版 社和北 京大学 的大力 支持。 征集 和编印 过程中 难免有 疏漏， 
本书 会择机 修订或 增补。 


方成代 表编委 会谨识 
2009 年 12 月 
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Introduction  of  Solar  Physics 

在地 球大气 以外的 所有天 体中， 与地 球和人 类关系 最密切 的就是 太阳。 正是 
太阳的 光和热 温暖着 地球， 提供 了人类 生存以 及地球 上一切 生命活 动所必 需的适 
当 环境。 地球 上的重 要自然 现象， 如昼夜 交替、 一 年四季 的寒来 暑往、 风云 雨雪、 
植物生 长等， 无一不 是太阳 作用的 结果。 太阳 又是地 球上除 了原子 能以外 的其他 
能源如 石油、 煤炭、 水力、 风 力等的 直接或 间接创 造者。 由 于太阳 与人类 的生活 
和生产 活动有 着密不 可分的 联系， 人们自 然会产 生了解 太阳本 质的强 烈愿望 ，人 
们除了 想知道 太阳有 多大多 远外， 还想知 道太阳 到底是 由什么 物质构 成的， 它的 
内 部结构 如何？ 它 的表面 怎样？ 它 为何会 发光？ 太阳 发射的 功率有 多大？ 它以 
现 有的规 模发射 能量有 多长时 间了？ 还能维 持多长 时间？ …… 为 了探讨 这类涉 
及太 阳物理 构造、 内部和 表面发 生的物 理过程 以及太 阳整体 演化的 问题， 在天文 
学中形 成了一 个重要 的分支 学科， 称为 太阳物 理学。 太阳物 理学家 通过精 心设计 
的各种 望远镜 和专门 仪器， 对 太阳进 行了各 种各样 的长期 观测， 再 用物理 学的方 
法对 这些观 测资料 进行综 合分析 和理论 推断， 目前对 上述这 些基本 问题可 以说都 
能给予 答复， 然而 还有许 多重要 问题至 今还不 清楚， 或知之 甚少， 有待于 进一步 
从观 测和理 论上进 行深入 探索。 

研究 太阳的 动力当 然不会 局限于 好奇心 ，而 是至少 有如下 重要的 理论意 义和实 
用价值 [1] : 

(1)  理解太 阳是理 解宇宙 的重要 环节。 宇宙 主要是 由星系 构成， 星系中 的绝大 
多数 物质是 以恒星 形式存 在的， 而恒星 中最主 要的成 员是主 序星。 太 阳就是 一颗典 
型的 主序星 (光 谱型为 G2), 而且是 离我们 最近， 从而 可以对 其进行 区域分 解观测 
和 仔细研 究的唯 一恒星 。从 太阳的 研究结 果让我 们对组 成可见 宇宙主 要物质 的存在 
形式及 演化规 律能有 大致的 了解。 因 此可以 说理解 太阳是 理解宇 宙的重 要环节 。实 
际上， 关于恒 星大气 的辐射 传输、 内 部构造 和演化 问题的 研究， 都是 以太阳 作为范 
例 进行探 讨和检 验的。 

(2)  促 进了物 理学某 些分支 的研究 进展。 对太阳 特殊物 理环境 (如 高温、 高电 
离度、 低 密度、 强磁场 和大尺 度等) 中 物质存 在形式 和运动 状态的 研究， 扩 展并促 
进了物 理学某 些分支 学科的 发展。 历 史上， 对复杂 的太阳 光球、 色球 和高温 日冕光 
谱的 研究， 曾 在谱线 证认、 谱线加 宽机制 和高次 电离原 子光谱 特征等 方面促 进了光 


•  4  • 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


谱学的 发展。 对太阳 能源的 探讨， 以及 对太阳 中微子 “ 亏缺” 问 题的长 期探索 ，也 
在 一定程 度上促 进了原 子核物 理学和 粒子物 理学的 发展。 关于 太阳爆 发机制 、太阳 
磁 场和太 阳活动 起源的 研究， 以及太 阳大气 动力学 和行星 际动力 学现象 的研究 ，则 
是推动 等离子 体物理 和磁流 体动力 学发展 的重要 因素。 

(3) 空间天 气预报 服务。 地球实 际上处 在太阳 全波段 电磁辐 射和粒 子辐射 (包 
括太 阳风等 离子体 和太阳 活动产 生的高 能粒子 流等) 当中。 日 地空间 环境和 地球高 
层大气 定常结 构在很 大程度 上取决 于定常 态的太 阳电磁 辐射和 粒子辐 射特征 。太阳 
活 动引起 的电磁 辐射和 粒子辐 射增强 则将严 重干扰 这种定 常状态 ，产 生一系 列重要 
的地 球物理 效应， 如地球 轨道附 近的太 阳质子 事件、 地球电 离层突 然骚扰 、地 磁暴、 
平 流层升 温等， 影 响到航 天和航 空飞行 安全、 人造卫 星寿命 估算、 无线 电通信 、高 
纬度地 区电网 和管道 系统、 导航和 物探以 及气象 和水文 等国防 和国民 经济的 诸多领 
域。 因此， 对 太阳电 磁辐射 和粒子 辐射中 稳定成 分和太 阳活动 引起的 扰动成 分的能 
谱进行 研究， 探讨太 阳活动 的规律 性并对 其进行 预报， 就成了 空间天 气预报 服务中 
的关键 课题。 


太阳内 部结构 示意图 


太阳 

黑子群 


对流层 


辐射层 


图 1 太阳内 部圈层 结构。 

太阳实 质上是 一庞大 的炽热 气团， 其 半径为 =  6.96x  105km, 质量为 1.989 
x  1030kg, 表面 温度约 6000K, 中心 温度达 15x106K， 平均 密度为 1.41g/cm3， 中 
心密 度高达 160g/cm3。 太阳的 基本成 分为氢 和氦， 按质量 计各占 71% 和 27%， 其 
余元 素的含 量仅占 2%， 主 要为碳 、氮、 氧 和各种 金属。 通过 观测和 理论分 析已能 
确定， 整个太 阳可以 分成几 个具有 不同物 理性质 的层次 (除核 心区外 的化学 组成无 
多大区 别)。 从 太阳中 心至约 0.25i? 处为 日核， 是通过 氢核聚 变成氦 产生电 磁辐射 
和中 微子的 产能区 。自 0.25 〜 0.86i? 为中 间层， 也称辐 射层， 来自 日核的 y 射线通 
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过与 该层物 质的无 损失能 量交换 而向外 传播， 但 光子波 长逐渐 增加， 区域温 度不断 
下降。 大约从 0.86i? 到太阳 表面附 近为对 流层， 主要通 过热气 团上升 和冷气 团下降 
的对 流方式 向外传 输能量 对 流层上 方的光 球层厚 度不过 500km， 是 太阳向 外发射 
电 磁波中 功率最 大波段 (可见 光和红 外光) 的辐射 源区。 太阳半 径和太 阳表面 均按光 
球的 上边界 定义。 光球上 方的色 球层厚 度约为 2000 〜 10000km， 其中 2000km 以上 
由 细长的 针状体 组成。 色球的 亮度仅 为光球 的万分 之一， 远小 于天空 亮度， 只有在 
曰全食 或借助 专门设 计的色 球望远 镜才能 看到。 色球的 物质密 度约从 底部的 
10_7g/cm3 迅速 下降到 顶部的 l(T14g/cm3 量级 ，但 温度却 随高度 从几千 度蹿升 到近百 
万度。 色 球上方 的日冕 比色球 更暗， 也更 稀薄， 但温 度却在 百万度 以上。 日 全食时 
看到的 日冕范 围一般 不超过 4 〜 5i?， 而实 际上它 可以延 伸到超 过日地 距离， 并且在 
5 〜 以外 的日冕 物质是 向外膨 胀的， 形成太 阳风， 换句 话说， 太阳 风是外 围的动 
态 日冕。 日核、 中 间层和 对流层 的辐射 不能直 接到达 地球， 即 使用仪 器也是 看不见 
的， 关于 它们的 状态是 通过建 立数学 物理方 程组从 理论上 求解推 测的。 这种 推测是 
以上 层光球 的观测 结果为 依据， 因 而是可 信的。 太 阳的这 3 个 看不见 的圈层 合称太 
阳 内部， 或 称太阳 本体。 与此 对应， 光球、 色球 和日冕 的辐射 能量可 以到达 地面， 
可以用 肉眼或 者专门 仪器看 到它们 ，亦即 通过接 收它们 的辐射 直接进 行分析 来研究 
它们 的性质 ，这三 个看得 见的外 部圈层 合称太 阳大气 。尽 管太阳 大气延 伸非常 遥远， 
但它 们的质 量只有 6  x  1020kg, 与太 阳本体 相比是 可以忽 略的。 

太阳的 另一个 奇特物 理性质 就是较 差自转 。以 太阳 黑子作 为示踪 物测定 的太阳 
表面自 转速度 随纬度 增大而 下降， 称为纬 向较差 自转。 日震学 方法测 得的太 阳内部 
自转随 日心距 的变化 称为径 向较差 自转， 其情 况更为 复杂。 不 过其结 果表明 在包括 
对 流层在 内的太 阳本体 外部的 自转与 表面情 况相似 ，与 从太阳 角动量 转移和 损失所 
期 望的自 转速度 似应从 表面向 内增大 不符。 对于 如此独 特的太 阳非刚 性自转 图像， 
迄今还 不能给 予合理 的解释 。鉴于 目前用 测定太 阳振荡 来探索 太阳内 部自转 的日震 
学方 法精度 不高， 因此还 需从观 测和理 论两个 方面进 一步探 索太阳 内部的 自转情 
况， 并寻 求适当 的解释 [2]。 

太阳基 本上是 一个球 对称和 稳定的 恒星。 然 而观测 表明， 太阳除 了稳定 均匀地 
向四 面八方 发出辐 射外， 在 其大气 中的一 些局部 区域， 有时 也会发 生一些 “事 件”， 
即 所谓太 阳活动 现象。 例如， 在光 球上成 群出现 的太阳 黑子和 光斑， 在色球 和日冕 
中 出现的 日珥和 谱斑、 有 时还发 生太阳 耀斑和 日冕物 质抛射 (CME)。 太阳黑 子是日 
面上 的暗黑 斑块， 它们本 质上是 太阳表 面的局 部强磁 场区， 磁 场强度 为几千 高斯， 
并 且具有 复杂的 磁极性 分布。 但黑子 区的温 度比周 围低， 显得 较暗。 光斑和 谱斑分 
别为光 球层和 色球层 中的高 温区。 日 珥是突 出太阳 表面的 火焰状 物质。 耀斑 则是太 
阳大 气中大 规模的 能量突 然释放 过程， 即太阳 爆发， 是剧 烈的太 阳活动 现象。 顾名 
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图 2 太阳 黑子相 对数的 周期性 变化。 

必须 指出， 太阳活 动虽然 强烈， 但它释 放的附 加能量 (包 括电 磁波、 高 能粒子 


思义， CME 即大 规模的 日冕物 质向外 抛射。 黑子、 光斑、 谱 斑和日 珥等活 动的空 
间尺度 一般为 几万到 十几万 千米， 寿 命为几 天至十 几天。 CME 涉及 的空间 尺度更 
大， 但持 续时间 较短。 太阳 耀斑的 空间尺 度一般 为几千 至几万 千米， 持续时 间为几 
分钟 到几十 分钟。 耀斑发 生时， 从耀 斑发生 区发射 出很强 的电磁 波辐射 (主 要为 X 
射线 和紫外 光)、 高能 粒子流 (主 要为质 子和电 子)， 以及 大规模 的等离 子体团 的剧烈 
运动和 抛射。 一次 耀斑事 件释放 出的总 能量估 计可达 1032 尔格 ® 量级， 是各 种太阳 
活动中 对日地 空间环 境和地 球影响 最大的 现象， 其次为 CME。 忽略 太阳活 动现象 
的理想 太阳称 为宁静 太阳。 

通过 观测人 们发现 ，各 种太阳 活动现 象倾向 于集中 在以太 阳黑子 群为中 心的局 
部区 域中， 称为 太阳活 动区。 因而 可以用 黑子群 和黑子 数来表 示太阳 活动的 强度， 
国际 上通用 黑子相 对数穴 = 10g+/ 表示 每天太 阳活动 水平， 其中 g 和 / 分别 为当日 
太阳表 面的黑 子群数 和黑子 个数。 长期观 测又发 现黑子 相对数 的 年平均 值具有 
11 年左右 的周期 性变化 (图 2)。 其中 年 均值变 化曲线 中极小 的年份 意味着 太阳活 
动 较弱， 称 为太阳 活动极 小年。 反之， 年均值 极大的 年份则 意味着 太阳活 动频繁 
和 剧烈， 称 为太阳 活动极 大年。 但这 仅仅只 是统计 上的规 律性， 反常 的情况 也时有 
发生。 例如， 2003 年并 非太阳 活动极 大年， 但 在当年 10 〜 11 月间却 发生了 几次特 
大的太 阳爆发 事件， 对地 球造成 严重的 影响。 两 相邻太 阳活动 极小年 之间称 为一个 
太阳活 动周， 国际 上规定 1755 年 (极 小年) 为太阳 活动第 一周的 开始， 由观 测到的 
太阳黑 子情况 判断， 2009 年已经 开始进 入太阳 活动第 24 周。 

太 阳黑子 相对数 的周期 性变化 
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太阳物 理概述 


和 抛射的 等离子 体团) 与 太阳稳 定的辐 射能量 相比， 仍是 微不足 道的。 例如， 一次 
大的太 阳耀斑 释放的 总能量 估计为 4  xlO32 尔格， 假定其 持续时 间为一 个小时 ，则 
平均 功率为 1029 尔格 / 秒， 这与太 阳稳定 的总辐 射功率 3.845  x  1033 尔格 / 秒相 比是可 
以忽 略的。 更何 况太阳 也非每 时每刻 都在发 生耀斑 活动。 因此 我们仍 然可以 把太阳 
看 成一颗 稳定的 恒星。 大功 率的稳 定辐射 叠加上 小功率 的周期 性太阳 活动， 这正是 
现阶段 太阳的 主要特 征[1]。 

太 阳宏观 物理构 造中， 最令 人难以 理解的 就是太 阳能源 位于日 核区， 产 生的辐 
射向外 传播过 程中， 由 于辐射 流密度 下降， 区 域温度 理应随 日心距 减小， 但 实际情 
况却是 太阳外 层大气 (色 球和 日冕) 温度 反而比 内层的 光球高 得多， 即 太阳高 层大气 
的反 常加热 问题， 至今 仍未获 得合理 解释。 不 过大多 数学者 认为， 造 成反常 加热的 
额外 非辐射 能源， 应当来 自下面 对流层 中气团 运动激 发的机 械能流 (声 波和 重力波 
等)。 一些 研究表 明声波 或转换 为激波 后向外 传播和 耗散， 似 乎可以 有效加 热色球 
层。 不过， 日 冕的加 热则可 能涉及 磁流体 动力学 (MHD) 过程。 迄今已 提出至 少两种 
类型的 模型， 它们是 MHD 波耗散 (主 要是 Alfven 波) 和电 流耗散 模型。 前者 可以通 
过 日冕磁 环中的 共振吸 收进行 加热， 后者如 Parker 提 出的拓 扑耗散 或纤耀 斑加热 
日冕。 当然， 还有 一些其 他类型 的加热 机制， 例如， MHD 湍流加 热等。 另外 ，还 
有 一个重 要因素 ，即 色球针 状体和 小纤维 的本质 及其在 太阳高 层大气 能量传 输中的 
作 用尚未 弄清， 也使得 太阳高 层大气 反常加 热的研 究更具 复杂性 和不确 定性。 太阳 
高 层大气 反常加 热的文 献浩如 烟海， 但要 彻底弄 清问题 尚有相 当长的 距离， 它是太 
阳物理 中的老 大难问 题[3]。 

太阳 活动领 域尚未 搞清楚 的问题 更多。 最主 要的无 疑是太 阳活动 的起源 问题。 
观 测表明 各种太 阳活动 现象中 最关键 的因素 是磁场 。太 阳活动 区中最 重要的 现象太 
阳 黑子， 本质上 就是太 阳表面 的强磁 场区， 换句 话说， 太阳活 动区就 是强磁 场区。 
只要强 磁场区 存在， 原则上 各种活 动现象 都可以 通过太 阳等离 子体与 磁场相 互作用 
给予 解释。 因此 太阳活 动起源 问题， 实际 上就是 太阳表 面磁场 起源及 其规律 性的解 
释 问题。 宏观上 稳定的 太阳为 什么会 出现太 阳活动 现象， 一直 是太阳 物理学 家的热 
门研究 课题。 目前认 为维持 周期性 太阳活 动过程 的物理 机制， 是太阳 等离子 体自身 
运 动感应 产生的 磁场所 表现的 周期性 现象， 这与 运动导 体通过 感应产 生磁场 的自激 
发电 机原理 相似， 故称 为太阳 发电机 理论。 太阳 发电机 理论的 核心问 题是利 用磁流 
体 力学方 程组， 在 太阳较 差自转 和湍动 对流条 件下， 寻 求太阳 极向磁 场与环 向磁场 
之间的 周期性 转换， 即发 电机解 [2]。 人们 已经提 出了多 种太阳 发电机 模型， 包括早 
期的运 动学发 电机、 各种修 正的运 动学发 电机、 MHD 发 电机、 等离 子体湍 流发电 
机 以及考 虑混沌 行为的 MHD 发电 机等。 近年来 我国一 些年轻 学者也 在这一 领域进 
行了 探索， 并 取得了 进展。 

太阳耀 斑现象 涉及许 多复杂 的物理 过程， 包括 1032 尔格 数量级 的能量 积累， 
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等离子 体不稳 定性的 触发， 高 能粒子 的加速 与传播 方式， 它们 激发产 生的从 Y 射线、 
X 射线、 紫 外和可 见光、 直至 射电波 段辐射 增强的 机制， 耀斑 源区的 大气动 力学变 
化， 以及物 质运动 和抛射 现象， 因此 对它们 的研究 具有重 要的理 论意义 。另一 方面， 
耀 斑期间 引起的 X 射线 辐射增 强将破 坏地球 电离层 的正常 状态， 耀 斑的高 能粒子 
流和 低能等 离子体 云将造 成地球 轨道附 近高能 粒子污 染并干 扰地球 磁层， 这 些扰动 
也 会向下 传播， 导致 地球低 层大气 (平流 层和对 流层) 热力 学状态 和环流 的变化 。通 
过这些 扰动， 太 阳耀斑 对人类 的航天 活动、 无线 电通信 以及天 气和水 文领域 产生影 
响， 因而 掌握耀 斑发生 规律并 进行预 报将具 有实际 的应用 价值。 因此 太阳耀 斑研究 
是太阳 物理中 长盛不 衰的课 题[3]。 

太阳 活动研 究的另 一热门 课题是 日冕物 质抛射 (CME)。 近 年来的 CME 研究得 
到迅速 推动， 主要原 因是空 间观测 技术的 进步， 使得对 CME 现象的 观测获 得了重 
要 进展。 同时， 进 一步的 研究也 揭示， CME 对 日地空 间和地 球环境 有非常 重要的 
影响。 

太阳射 电非热 成分， 特 别是与 太阳耀 斑有关 的微波 宽带射 电频谱 辐射， 其中频 
谱精细 结构与 各种波 粒相互 作用的 复杂物 理过程 有关， 通过对 它们的 仔细观 测和研 
究， 可能为 我们提 供耀斑 源区的 磁场、 等 离子体 温度和 密度、 粒 子加速 过程、 等离 
子体不 稳定性 的触发 机制等 信息， 不仅有 助于研 究耀斑 起源， 对于等 离子体 物理中 
某些基 本问题 (如不 稳定性 的触发 机制及 发生规 律等) 的研究 有重要 意义。 因此 ，具 
有一 定空间 分辨率 的太阳 射电宽 带频谱 结构的 研究， 也 是太阳 物理中 的重要 课题。 

还 有一些 问题如 太阳表 面小尺 度磁场 的起源 和演化 、日珥 的物理 构造和 形成机 
制、 冕洞 的形成 和高速 太阳风 的加速 机制问 题等， 都是 具有重 要意义 的研究 课题， 
有待 于人们 进一步 的深入 探讨。 


参 考文献 

[1]  林 元章. 太阳 物理学 导论. 北京： 科学出 版社， 2000. 

[2]  Stix  M.  The  Sun.  Berlin:  Springer- Verlag,  1989. 

[3]  Foukal  P  V.  Solar  Astrophysics.  New  York:  John  Wiley  and  Sons,  Inc.,  1990. 


撰 稿人： 林元章 

中 国科学 院国家 天文台 


太阳 中微子 的变化 


太阳 中微子 的变化 

Variations  of  Solar  Neutrino  Flux 

电 磁波， 包括 射电、 红外、 可 见光、 紫外和 X 射线 等， 是天文 学家观 测宇宙 
天体 的主要 媒介， 而自 从中微 子被成 功捕获 以来， 中微 子也成 为天文 学家研 究天体 
的一个 工具， 当然也 成为粒 子物理 学家的 一个主 要研究 对象。 著名的 太阳中 微子失 
踪案已 经被揭 开神秘 的面纱 ，而太 阳中微 子所呈 现的周 期性变 化为人 们了解 太阳内 
部的 结 构和动 力 学提供 了一 个新的 观测 手段。 

自 从太阳 中微子 被成功 地捕获 以来， 便出现 了中微 子失踪 之谜： 实测到 的中微 
子数目 仅为标 准太阳 模型预 测的三 分之一 左右。 这 个问题 曾长期 困扰着 科学界 ，人 
们 不知道 是粒子 物理学 家对中 微子的 理解出 了问题 ，还 是太阳 物理学 家对太 阳模型 
的 构建不 准确。 21 世 纪初， 这一 著名的 中微子 失踪之 谜初步 解开。 随 着日本 
Super-Kamiokande 的持 续观测 和观测 精度的 提高， 以及 加拿大 Sudbury  Neutrino 
Observatory  (SNO) 新 的观测 结果的 出现， 人们开 始知道 中微子 存在着 三种味 
(flavor) , 而 这屬种 味的中 微子可 以相互 转换。 中 微子在 电子、 和 t 中微子 三种味 
中互相 转化的 事实被 发现， 即中微 子震荡 得以证 实[1]。 由于较 早的中 微子观 测设施 
只能 探测到 一种中 微子， 即 电子中 微子， 而电子 中微子 在传播 中转化 为了其 他的中 
微子， 所以 造成了 中微子 失踪的 假象。 这 一科学 难题的 解决， 是太阳 物理学 家与粒 
子物 理学家 合作解 决基本 物理问 题一个 成功的 范例。 中微 子震荡 表明， 它们 具有静 
止 质量。 Raymond  Davis  Ji •.在 2002 年与 Masatoshi  Koshiba 分享了 诺贝 尔物理 学奖， 
以 表彰他 在实验 中探测 到 太阳中 微子。 

一般认 为中微 子基本 不与物 质相互 作用。 如果是 这样， 那 么来自 太阳的 中微子 
就应该 是一个 常量， 而不 具有周 期性的 变化。 斯坦福 大学的 Peter  Stmrock 及其合 
作者十 余年的 研究证 明中微 子的流 量是有 极其微 弱的变 化的。 他们 认为， 从 这些极 
其 微弱的 变化中 可以探 知太阳 内部的 信息。 中微子 流量在 太阳活 动周中 的变化 ，可 
能证 明中微 子不但 有静止 质量， 还具有 极弱的 磁矩。 Stmrock 等 太阳物 理学家 认为， 
中 微子产 生于日 核区， 由于中 微子可 能具有 极弱的 磁矩， 从而 在通过 太阳的 对流层 
或者 光球层 时与太 阳磁场 发生作 用而被 调制。 因此， 我 们探测 到的中 微子很 可能带 
有 了自日 核到辐 射层， 再到 对流层 的很多 信息。 这些作 者利用 Super-Kamiokande, 
GALLEX,  Homestake 的观测 数据， 发 现中微 子流量 存在着 多个周 期性。 他 们得到 
最 主要的 周期， 非 常接近 于太阳 的自转 周期， 证 明了中 微子的 确与太 阳的磁 场存在 
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相互 作用。 他 们同时 还发现 了其他 跟太阳 自转周 期极为 接近的 周期， 推测出 中微子 
与磁 场的作 用很可 能发生 在太阳 的速度 剪切层 （ tachocline  )。 这个区 域正是 普遍认 
为的 太阳磁 场产生 的地方 ，即 太阳发 电机的 孕床。 在速度 剪切层 具有非 常强的 磁场。 
由 中微子 流量的 变化， 还可 推测出 辐射层 的自转 速度， 这一 速度与 目前由 日 震学方 
法 所得到 的速度 接近。 通 过中微 子流量 变化的 研究， 他 们还认 为在日 核与辐 射层交 
界的地 方可能 存在另 外一个 tachocline, 这 里可能 会有另 一个发 电机， 从而 产生另 
一个 太阳活 动周， 这一观 点还需 等待其 他观测 的检验 [2]。 中微 子流量 变化的 频率， 
被认为 对应于 太阳的 r 模 振荡， 即源 于太阳 辐射层 的震荡 [3]。 

关于 中微子 流量变 化的扩 展研究 只是近 10 年才开 始的。 新的结 果正在 不断地 
出现， 修 改和影 响着我 们对太 阳内部 结构的 认识， 日益 引起学 术界的 兴趣和 重视。 
在 中微子 缺失的 难题初 步解决 之后， 中微子 流量变 化的困 惑再次 向我们 走来， 这正 
是科学 的活力 和魅力 所在。 
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Rotational  and  Meridional  Flow  Profiles  in  the  Solar  Interior 


1.  引言 

太阳 的光球 层存在 着周期 大约为 五分钟 的震荡 。这 些周期 性的震 荡是由 太阳内 
部 剧烈湍 动而引 起的扰 动传播 至光球 层而造 成的。 当然， 由于 太阳内 部密度 与压强 
的分层 结构， 这些 扰动会 沿着不 同路径 以不同 的震动 频率而 传播， 从 而形成 各种各 
样不 同模式 (modes) 的 声波。 这些 声波会 经过不 同深度 的太阳 内部， 有些到 达对流 
层， 有些 到达辐 射层， 有 些甚至 会到达 日核， 如 果能量 没有彻 底耗尽 的话会 最终经 
折射返 回到光 球层。 所以， 太阳表 面的五 分钟震 荡包含 着极为 丰富的 太阳的 内部信 
息。 可 以说， 太阳 的内部 对电磁 波观测 是不透 明的， 但 是对于 它自己 所产生 的声波 
而言却 是完全 透明的 。正如 人们分 析光谱 可以得 到太阳 光球层 以外不 同高度 的色球 
与日冕 的性质 一样， 研究 声波的 频谱可 以用来 分析太 阳光球 层以内 不同深 度的性 
质， 而 这样的 研究就 称为日 震学。 

对太阳 光球层 进行长 达数十 小时甚 至数十 天的连 续高时 间分辨 率观测 ，就 可以 
对其声 波的频 谱进行 分析， 从而 反演出 其内部 性质， 诸如 声速， 元素 丰度， 密度与 
压强， 自转 速度， 子午流 速度， 和 局部地 区的运 动结构 。图 1(a) 展 示了一 幅利用 
SOHO/MDI 观测所 获 得的太 阳光球 声波频 谱图。 利 用全球 日震学 (global 
helioseismology) 对于内 部声速 的研究 已经达 到非常 精确的 地步， 所得 的结果 与标准 
太阳 模型的 差仅有 0.4% 左右 [1]， 从而证 明了目 前我们 对太阳 模型的 研究和 对日震 
学 的反演 都已经 到了非 常完善 的地步 。也 正是这 方面的 研究使 得人们 对太阳 中微子 
数量的 预测达 到非常 精确的 地步， 从而促 进了粒 子物理 学家对 中微子 的重新 认识， 
解决 了长期 以来困 扰科 学家的 太阳中 微 子失踪 之谜。 

2.  太阳内 部的较 差自转 

太阳 的自转 不是刚 体运动 ，在 太阳的 光球层 表现为 不同纬 度的自 转速度 是不同 
的 ，低 纬地区 一般比 高纬地 区的转 动角速 度要大 ，这 称为太 阳的较 差自转 。事 实上， 
全球日 震学的 研究向 我们揭 示了太 阳的较 差自转 不仅表 现在不 同的纬 度上， 还表现 
在 不同的 深度。 太 阳内部 的非刚 体转动 使得声 波谱线 产生了 分裂， 而 这些分 裂会传 
播 至光球 层而被 观测到 ，于 是我们 就可以 利用这 些分裂 来推出 太阳不 同深度 和不同 
纬度 的转动 速度来 [1’2]。 如图 1(b) 所示， 在自 光球层 至大约 0.05i? 深处， 在 各纬度 
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图 1 

(a) 太 阳光球 层声波 的频谱 /-v 图； （b) 太阳内 部较差 自转； （c) 太阳自 转的扭 转震荡 
(感谢  SOHO/MDI  提供图 (a),  Rachel  Howe  提供图 (b) 和 (c)) 

太 阳的自 转曲线 并不是 一成不 变的， 而是随 着太阳 周期的 演化而 变化。 这种变 
化表 现为， 相 对于太 阳长时 间的平 均自转 曲线， 存在着 一些相 对转动 较快和 较慢的 
带状 结构。 这 些带状 结构与 太阳的 活动带 (activity  belt) 总 是相伴 而生， 并且 一起随 
着周期 的演化 而向太 阳赤道 区迁移 (见图 1(c))。 这种快 慢夹杂 的带状 结构称 为扭转 
震荡 (torsional  oscillation), 有证据 表明， 扭 转震荡 并非仅 存在于 太阳的 光球层 或者浅 
表 地区， 而是可 以一直 深入到 太阳对 流层底 部的较 差剪切 层[3]。 扭转 震荡被 广泛地 
认为 与太阳 发电机 有某种 联系， 但 是具体 怎样的 联系还 不是很 清楚。 是由于 这个地 
方存在 着快速 和慢速 运动的 等离子 体而使 得这里 特别适 合磁场 的产生 ，还是 由于活 
动 带存在 着较强 的磁场 而使得 其两侧 的等离 子体一 边的运 动加快 ，而 另一侧 的运动 
减慢？ 这些 问题还 需要进 一步的 研究。 

局部 日震学 (local  helioseismology) 对 于太阳 的较差 自转也 开展了 研究， 但是其 


均 有一个 速度加 快的剪 切层， 在大约 0.70A 附近， 也 就是在 太阳对 流层的 底部， 几 
乎所 有纬度 都存在 着很强 的速度 剪切。 由于 其巨大 的速度 剪切， 这一 区域被 称为较 
差 剪切层 (tachodine)， 并且 被广泛 地认为 这里正 是太阳 磁场所 产生的 地方， 也就是 
太阳 发电机 (solar  dynamo) 工作的 地方。 


n hw k § 


太阳内 部的自 转与 子午 流结构 
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能达到 的深度 仍然远 远不及 全球日 震学。 局部日 震学作 为另外 一个独 立的研 究方法 
来探测 较差自 转检验 全球日 震学的 结果， 仍然是 一个很 重要的 课题。 


3. 太阳 内部的 子午流 


相对于 已经被 广泛研 究并且 获得了 巨大成 功的太 阳内部 东西方 向的自 转速度 
而言， 其 内部南 北方向 的子午 流循环 (meridional  circulation) 研究 则进展 较小， 并且 
仍 然是目 前的一 个研究 热点。 

由 于子午 流的速 度通常 较小， 即使在 太阳浅 表也只 有大约 20 〜 30m/s， 它们在 
声波 频谱上 的效应 是极难 被精确 地探测 到的， 当然， 利 用频谱 分析以 获取子 午流速 
度的研 究也有 少量的 开展。 较为广 泛应用 的方法 是局部 日震学 中的时 距日震 学方法 


(time-distance  helioseismology) 0 目前 已经比 较清晰 地探测 到在太 阳的南 北半球 ，从 
光球 层到约 30 兆米 (megameter) 深 
度， 子午 流的流 动方向 是从赤 道向两 
极， 速 度约为 20m/s[4'5]o 有少 数观测 
分析认 为这种 极向的 子午流 一直延 
伸至 较差剪 切层的 上方， 而仅 在较差 
剪切层 的附近 区域存 在着速 度极为 
微 小的流 向赤道 区的子 午流， 用以维 
持质 量守恒 (见图 2)。 但是， 这些分 
析还 没有得 到较为 广泛的 认可。 

同太 阳的内 部自转 一样， 其内部 
子午流 的速度 与结构 也不是 一成不 
变的 ，而是 同样随 着太阳 周期的 演化图 2 太阳子 午流示 意图。 值得注 意的是 在较深 
而 变化。 在太 阳浅表 地区， 相 对于太  地 区的指 向赤道 区的流 场并未 被实际 观测到 

阳活动 极小期 而言， 在大 约小于  （感谢 SOHO/MDI 提供此 图)。 

10Mm 的 深度范 围内， 物质是 流向太 

阳活 动带的 [5]， 而在 更深的 地区， 物质则 从活动 带流走 [6]。 这 样仿佛 形成了 一个额 
外的物 质循环 叠加于 极向的 子午流 之上。 跟扭 转震荡 一样， 目 前还不 是很清 楚这样 
一个额 外的物 质循环 跟太阳 发电机 有什么 联系。 


4. 总结 

利用日 震学的 方法来 反推太 阳内部 的自转 及子午 流速度 已经取 得了很 多的成 
果， 极 大地拓 展了人 们对太 阳内部 运动的 认识， 而这些 在日震 学出现 以前都 是不为 
人 知的。 

由 于太阳 的周期 性磁场 是产生 于较差 剪切层 ，而表 面的磁 场通常 被认为 是由子 
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午流带 入极区 从而回 到太阳 的内部 来形成 下一个 太阳活 动周期 ，因此 精确地 测定太 
阳在各 个深度 的自转 和子午 流流速 及流向 从而更 好地研 究磁场 的产生 ，其重 要意义 
是 不言而 喻的。 尤 其是子 午流， 在 太阳较 深处其 流动的 结构甚 至是流 动的方 向目前 
还存在 着一些 争议。 

在 太阳第 23 活动周 结束后 所出现 的百年 不遇的 活动极 小与过 长的活 动极小 
期， 都是出 乎太阳 物理学 家的预 料的， 这同时 也告诉 我们， 我 们对太 阳内部 的运动 
以及太 阳内部 磁场的 产生机 制的理 解仍然 是非常 欠缺的 。我们 期待着 更好的 日震学 
观测 资料， 与 更精确 的分 析来解 开太阳 给我们 的 谜团。 
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太阳 内部经 圈环流 

Solar  Meridional  Circulation 

1.  太阳 子午环 流的观 测特征 

太阳 经圈环 流是指 沿着日 面经度 方向运 动的太 阳内部 速度场 ，在 太阳表 面方向 
主要是 从赤道 向两极 ，速 度大 小约为 15m/s0 既然 物质不 可能在 太阳的 两极区 积聚， 
人们 推测在 太阳内 部应该 存在反 方向的 从极区 向赤道 的物质 输运， 形成 环流， 如图 
1 所示。 但目前 还没有 太阳内 部赤道 向经圈 流的明 确观测 证据。 

第一 次太阳 表面经 圈环流 的测量 出现在 
20 世纪 70 年代末 [1]， 目 前有两 种基本 方法来 
测量太 阳表面 的经圈 环流： 特征物 跟踪和 
Doppler 测量。 特 征物跟 踪是指 跟踪太 阳表面 
的 一些特 征现象 (如 黑子、 暗 条或磁 元等) 的 
运 动来反 演出经 圈流的 信息。 Doppler 测量的 
方法 是指根 据太阳 光球层 谱线的 Doppler 移 
动来 反演经 圈流。 这两 种方法 所得的 结果都 
有 较大范 围的变 化幅度 (10 〜 20m/s)， 这 是因为 
在 太阳表 面存在 多种速 度场。 赤道附 近的旋 
转速 度可达 2km/s  , 小尺度 对流速 度大约 
500m/s, 声波振 荡的速 度大约 lkm/so 这些强 
的速度 场使得 相对它 们很微 弱的经 圈流的 信号很 难被准 确测量 。由于 经圈环 流会对 
太阳的 p 模振荡 频率产 生影响 ，因 此太阳 内部的 经圈环 流可以 通过日 震学方 法而获 
得。 第一次 明确得 出太阳 表面下 存在经 圈环流 的工作 出现在 1997 年[2]， 他 们通过 
测 量南向 和北向 声波传 播时间 的差异 ，即 时距日 震学的 方法得 出经圈 流延展 到整个 
对流层 (O.7LR0〜1.O7?0)。 在对流 层底部 存在赤 道向经 圈流， 输 运方向 的转折 点出现 
在 0.8L 附近， 速度 大小约 3m/s [3]。 

2.  太阳 经圈环 流的研 究意义 

虽然经 圈流相 对较弱 ，但 它却在 太阳对 流层的 动力学 演化中 起着重 要作用 ，经 


图 1 经 圈环流 的结构 示意图 ' 


①  http://solarscience.msfc.nasa.gov/images/mf.gifo 
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圈流 不仅从 一 '个 纟韦 度向另 一 ^ 个纟韦 度输运 物质， 同 时还有 能量、 角 动量和 磁场。 它为 
许多太 阳内部 动力学 模型和 发电理 论提供 关键的 约束。 

在太阳 内部角 动量输 运的平 均场模 型中， 经圈 流起着 建立和 维持较 差自转 (因 
太阳不 同纬度 和深度 处的旋 转速度 不同而 得名， 是太阳 上存在 的另一 种重要 而显著 
的速 度场) 的作用 [4]。 经圈流 也被认 为对太 阳的扭 曲振荡 (即太 阳上不 同纬度 存在快 
慢相间 的旋转 速度， 并且 随时间 的演化 赤道向 传播， 存 在大约 11 年 周期) 的 产生有 
影响 [5]。 

太阳上 黑子、 极区 磁场等 磁现象 的大约 11 年周期 的演化 需要发 电机模 型来解 
释， 目 前的通 量输运 型发电 机模型 能很好 地解释 太阳大 尺度磁 场的观 测特征 [6] 。在 
该模 型中， 经圈 流输运 太阳黑 子后随 极性的 磁场到 极区， 形 成极区 磁场； 而 后在流 
层底部 强较差 自转的 作用下 产生环 向磁场 。对流 层底部 的赤道 向经圈 流携带 环向磁 
场 赤道向 迁移， 产 生黑子 随时间 演化的 “蝴蝶 图”。 在 该类模 型中， 经圈流 决定着 
黑子 活动的 周期， 是模 型能持 续工作 的关键 环节。 


较差 

自转 


3. 太阳 经圈环 流的产 生机制 

其起源 要归因 于湍流 热对流 。光 子的 运动把 太阳内 部核聚 变产生 的能量 从太阳 
内 部向外 传输， 在大约 0.7穴。 处太 阳内部 等离子 体温度 较低， 光学厚 度相对 变大。 

这 使得辐 射能量 输运能 力较弱 ，从 OJRo 
到太 阳表面 对流成 为能量 输运的 主要机 
制， 它 在太阳 内部重 新分布 动量和 能量， 
是太阳 经圈环 流和较 差自转 能够维 持的根 
本 原因， 图 2 定性地 给出了 它们三 者之间 
的 关系。 如果没 有雷诺 应力， 由于 角动量 
守恒 经圈流 会加速 极区的 运动， 对 流运动 
产 生雷诺 应力重 新分布 动量， 建立 经圈环 
流 和较差 自转。 通过剪 切对流 元胞， 较差 
自转会 对对流 提供反 作用。 原 则上， 经圈 
流也 能提供 这种反 作用。 然而实 际上对 流的运 动学能 量远超 过经圈 流所包 括的能 
量， 因此 这种反 作用可 以忽略 不计。 较差自 转在科 里奥利 (Coriolis) 力 的作用 下能够 
产生经 圈流。 经圈流 对角动 量的层 流输运 帮助建 立和维 持较差 自转。 可见经 圈流的 
产生 过程是 一个非 常复杂 的动力 学过程 [7]。 


子午 

环流 


图 2 经圈 环流和 对流以 及较差 
自转的 关系。 


4. 未解 决的科 学问题 

虽然 过去的 30 年 由于观 测技术 的不断 提高， 尤 其是日 震学的 发展， 使 得人们 
对经圈 流有了 较深入 认识， 但由 于其自 身的复 杂性， 目 前还有 很多方 面问题 尚未解 
决。 其 中主要 包括以 下几个 方面： 


太阳 内部经 圈环流 
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(1)  日震 学对太 阳较浅 深度的 研究表 明经圈 流随深 度的变 化幅度 较小。 理论支 
持在太 阳内部 存在赤 道向经 圈流， 而日震 学还不 能给出 经圈流 方向反 转出现 的具体 
位置。 该反 转位置 会为发 电机模 型提供 重要的 约束。 

(2)  目前日 震学技 术的探 测极限 在太阳 60° 纬 度附近 ，在 高纬度 是否存 在反向 
(表 面赤 道向， 内部 极向） 经圈 流原胞 一直是 大家所 关心的 问题。 部分 理论结 果支持 
反 向经圈 流原胞 的存在 ，如 果它们 存在会 对太阳 极区磁 场的分 布进而 会对行 星际磁 
场的 分布产 生影响 [8]。 

(3)  近年来 太阳表 面下第 23 活动 周浅层 经圈流 的研究 表明， 经 圈流的 幅度会 
随活 动强度 的增强 而减弱 而且经 圈流的 总体幅 度在各 个活动 周也会 不同。 但由 
于 目前观 测数据 的积累 较短， 还 不能给 出具体 结果。 

(4)  虽然经 圈流是 全球尺 度的速 度场， 但在 活动区 附近的 经圈流 却不同 与宁静 
区 。活 动区的 周围存 在向其 会聚的 速度场 ，强 度随活 动区磁 场强度 的增加 而增强 [1°]。 
这 一速度 变化会 改变活 动区的 倾斜角 ，进 而对太 阳表面 磁场分 布产生 影响， 这一方 
面以 及其产 生的物 理原因 的研究 刚开始 起步。 
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太阳 较差剪 切层的 本质是 什么? 

Solar  Tachocline 


日震学 的迅速 发展， 导致了 人们对 太阳内 部结构 认识上 的重大 变革。 在过 
去的 二十多 年里， 日 震学的 研究使 我们获 得了大 量关于 太阳内 部结构 和动力 学方面 
的知识 ，其中 最重要 的进展 之一是 在太阳 辐射层 和对流 层边界 附近发 现了一 个速度 
高度剪 切的、 厚度 只有约 0.02 〜 0.05 倍太阳 半径的 Tachocline 层， 也 称太阳 强剪切 
层或 较差剪 切层， 这 里是太 阳内部 自转速 度随时 间改变 最大的 地方。 目前人 们普遍 
认为太 阳磁场 和太阳 活动的 起源很 可能就 与太阳 强剪切 层密切 相关， 这里很 可能就 
是 太阳剧 烈活动 的孕床 ，因 此受到 太阳物 理界和 研究恒 星活动 的其他 天体物 理学家 
的高度 重视。 

标准 太阳模 型给出 太阳的 基本结 构为： 中心核 （ 热核产 能区） 延 伸到太 阳半径 
穴0的 20%, 并包 含大约 35% 的 太阳总 质量； 辐 射区， 它的半 径达到 OJRe； 对 流区， 
它一直 延伸到 光球， 占了太 阳半径 ^?0的 30%。 迄今 为止， 日 震学反 演推断 出辐射 
区 和对流 区在一 个薄的 边界层 混合， 也可 以说是 被这个 薄边界 层分开 ，这个 薄边界 
层就是 较差剪 切层。 在这 个过渡 层里， 辐射 内核的 刚体转 动跃迁 到只随 纟韦度 方向变 
化的 对流区 的较差 转动， 如图 1 所示 [1，2]。 虽然 日震的 观测和 理论分 析结果 显示较 
差剪 切层的 厚度、 形状和 位置具 有不确 定性， 但 是理论 估计较 差剪切 层厚度 的最大 
值不超 过太阳 半径的 5%  (0.05况。)[3,4] 。图 2 显示了 日震 学反演 的太阳 较差剪 切层的 
轮廓 随纬度 的变化 [5]。 


图 1 太 阳的内 部转动 轮廓。 


太 阳较差 剪 切层的 本质是 什么？ 
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1.0  ^  60S 


图 2 日震 反演给 出的太 阳较差 剪切层 的结构 分布。 

表 1 给出了 太阳较 差剪切 层中的 各种基 本物理 变量： 其中 密度/ >、 压强； 7、 声 
速 C、 重力 加速度 g 等参 数由 日震和 非日震 限制的 标准太 阳模型 给出， 在模 型中氢 
的质量 相对丰 度取为 x=  0.737[6,7] 。在 The  Solar  Tachocline 书 里详细 介绍和 讨论了 
太阳 较差剪 切层的 结构、 位置 和动力 学性质 [8]。 


表 1 太阳较 差剪切 层的基 本性质 


密度 

P 

0.21 

g  •  cm-3 

压力 

P 

6.7  x  1013 

-2-2 

g  •  cm  s 

温度 

T 

2.3  x  106 

K 

声速 

C 

2.3  x  107 

cm  •  s-1 

不 透明度 

K 

19 

-1  2 

g  •  cm 

引力 加速度 

G 

5.4  x  104 

cm  •  s-2 

密 度标高 

HP 

0.12 及 o 

压 力标高 

HP 

0.087?。 

绝 热指数 

Y\ 

1.665 

浮 力频率 

N 

8  x  10— 4 

s*1 

综上 所述， 我们 可以注 意到强 剪切层 的独特 性质： 因 为它是 一个边 界层， 所以 
它 占据太 阳内部 微不足 道的一 部分； 但是， 正 是因为 它是边 界层， 它 似乎又 是理解 
太阳 物理学 问题的 关键。 从太阳 对流区 的较差 转动、 太 阳在恒 星演化 时标上 的自旋 
减慢、 对 流区底 部的元 素混合 到太阳 发电机 的运作 机制。 目前 太阳发 电机主 要起源 
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于较差 剪切层 已被普 遍接受 。 “ 太阳发 电机” 是 通常被 称为发 电机效 应的磁 流体动 
力 学过程 的总和 一 扭曲、 加强磁 场以维 持它不 被欧姆 效应所 衰减。 并导致 场的偶 
极分量 的极性 大约每 11 年反 转一次 [9a(>]。 

为了更 好地理 解太阳 较差剪 切层的 本质是 什么， 我们需 要回答 一系列 问题， 
例如， 较差 剪切层 为什么 存在？ 动力 学性质 如何？ 较差剪 切层有 多薄， 它 为什么 
这 么薄？  一种可 能的解 释是如 果较差 剪切层 是一个 薄的、 稳定 分层的 结构， 较差 
剪切 层的位 置处于 紧靠对 流区底 部的对 流超射 区里， 揣流随 机运动 和大尺 度环流 
引起 的角动 量转移 的联合 作用导 致了转 动轮廓 /2(r，0 在 水平方 向剪切 的减 
小和 垂直方 向剪切 /2(r) 的 增加， 形成了 一个有 垂直和 水平湍 流黏度 系数的 薄剪切 
层， 称之 为较差 剪切层 [11，12]。 对 于为什 么太阳 较差剪 切层这 么薄， 其基本 的物理 
问 题是一 系列复 杂流体 动力学 机制会 导致这 个过渡 层有一 个增厚 过程， 这样的 
话， 它的厚 度应该 很容易 通过现 代日震 学测量 出来。 但是， 测量得 到的厚 度的上 
界 清楚地 表明， 无论 这些机 制中是 否有实 际起作 用的， 肯定 还有一 些其他 过程限 
制这个 剪切层 的传播 [13，14]。 
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太阳 发电机 

Solar  Dynamo 


太阳 发电机 是解释 太阳及 恒星磁 场产生 和维持 的基本 理论。 

对太 阳黑子 通过望 远镜的 观测已 经经历 了几个 世纪， 包括 17 世 纪望远 镜的发 
明者 Galileo  Galilei。 在 19 世纪 后期， Schwabe 发 现太阳 黑子呈 现周期 性变化 ，后 
来 Carrington 发现， 在 每个太 阳循环 周中， 黑 子首先 出现在 日面中 高纟韦 度区。 1908 
年， Hale 在太阳 黑子中 发现了 磁场， 因 此太阳 黑子的 循环周 期实际 上是太 阳磁场 
的 循环。 

1955 年， Parker •根 据磁流 体力学 方程， 提出了 著名的 a 效应发 电机理 论[1，2]， 
开 创了从 理论上 解释太 阳磁场 产生和 太阳循 环周期 研究的 先河。 

太 阳内部 是由高 度电离 的气体 (等离 子体) 组 成的， 描述等 离子体 系统的 磁场行 
为的 基本方 程是磁 场感应 方程。 在天体 物理系 统中， 如 太阳， 等离子 体有着 极高的 
磁雷 诺数， 这是 表征磁 场与气 体压力 作用大 小相比 较的特 征量。 在这 样的等 离子体 
中， 磁场冻 结在流 体中， 磁 场与等 离子体 的运动 耦合在 一起， 使得在 太阳对 流层中 
的对 流能量 被拖曳 而产生 并放大 磁场， 这就是 发电机 机制的 本质。 

在应用 到恒星 (如 太阳） 的球 对称近 似下， 磁场 和速度 场可以 表示成 两个分 
量 一 极 向分量 和环向 分量。 在速度 场中， 通常表 示成较 差转动 和子午 环流。 因为 
太阳是 较差自 转的， 任何原 初存在 的极向 分量场 都会在 转动方 向上被 拉伸而 形成环 
向分量 。在太 阳内部 的水平 环向磁 流管由 于磁浮 力而浮 现到太 阳表面 形成双 极黑子 
对。 这些 双极黑 子对在 上升过 程中经 过对流 层时， 由 于表面 Coriolis 力的作 用产生 
一个 倾角， 因 此产生 了太阳 活动区 倾角的 Joy 定律 分布。 要完 成太阳 发电机 的整个 
过程， 磁场的 环向分 量必须 能转化 为极向 分量。 这需 要有非 轴对称 机制， 如 非零的 
涡度。 这 个机制 最初由 Parker 提出。 Parker 提出 了小尺 度螺旋 湍动可 以将上 升的环 
向 磁流管 扭曲到 r-0 平面， 因而重 新产生 极向磁 场[2]。 这 个过程 传统地 被称为 a 效 
应发 电机。 这是太 阳发电 机模型 的基本 部分。 

在过去 的二十 年中， 对 上升的 (细) 环 向磁流 管动力 学模拟 表明， 在对流 层底部 
这 些磁流 管的初 始强度 大约是 105Gs®， 与太阳 表面活 动区所 观测的 性质相 匹配。 


①  lGs=  10— 4  T 
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但是， 在对 流层磁 场的等 分场强 （在 对流 层中对 流能量 与磁场 等分） 为 104Gs。 如 
果 有环向 磁流管 形成的 黑子的 场强比 等分场 强大， 那么螺 旋对流 将不可 能扭曲 
黑子。 

这个问 题导致 发电机 研究者 探寻另 外的极 向磁场 产生的 机制。 在 众多模 型中， 
Babcock-Leighton(BL) 机制最 先进。 在这个 机制中 ，由 Babcock[3] 和 Leighton[4] 提出， 
倾斜的 双极黑 子对的 耗散， 由于表 面的耗 散过程 、较 差转 动以及 子午环 流作用 ，这 
些次级 (网 络状) 磁 流管产 生极向 移动， 产生 并反转 太阳极 向场。 虽然 这个过 程现在 
被称为 BL  a 效应， 实际 上这个 过程与 传统的 a 效应 有很大 区别。 在传统 a 效应 中， 
是对小 尺度揣 动进行 平均， 要求 有第一 级的平 滑近似 存在， 而在 BL 机 制中， 并不 
需要 这些。 BL 机制 对极向 场的产 生可以 在太阳 表面观 测到， 同时可 以用表 面磁流 
传 输进行 模拟。 

虽 然我们 在过去 10 年 左右， 在理解 太阳循 环的很 多方面 似乎有 很大的 进步， 
这些进 步同时 也揭示 了对发 电机理 论挑战 的很多 问题。 其主要 问题是 在解释 太阳活 
动 周的问 题上， 还没有 解决什 么物理 机制使 活动区 的产生 停止， 同时 发电机 如何从 
宁静 状态开 始恢复 活动。 到目前 为止， 还没 有一个 合适并 被广泛 接受的 解释。 另一 
个 典型的 问题是 ，发 电机模 型中湍 动扩散 系数的 选择远 远小于 混合长 理论所 给出的 
数值， 在发电 机模型 中这样 选取的 目的是 为了保 证在对 流层中 的磁流 传输以 平流为 
主[5]。 在 这些发 电机模 型中， 如果使 用较高 的湍动 扩散系 数存在 很多不 利因素 [6]。 
对 这些参 数的无 约束的 选择， 很难将 任何一 个太阳 循环模 型称为 “标准 模型”  [7]， 
换句 话说， 我 们还没 有找到 对太阳 磁场合 理解释 的解决 办法。 

参 考文献 


[1]  Babcock  H  W.  ApJ,  1961， 133:572. 

[2]  Charbonneau  P.  Living  Reviews  in  Solar  Physics.  2005,  2:  2. 

[3]  Dikpati  M.  Charbonneau,  P.  ApJ,  1999,  518:  508. 

[4]  Leighton  R  B.  ApJ,  1969， 156:  1. 

[5]  Nandy  D， Choudhur  A  R.  Science,  2002,  296:  1671. 

[6]  Parker  E  N.  ApJ,  1955a,  121:  491. 

[7]  Parker  E  N.  ApJ,  1955,  122:  293. 


撰 稿人： 杨志良 

北京师 范大学 天文系 


湍运动 和湍流 发电机 


•23  • 


湍运动 和湍流 发电机 


Turbulence  and  Turbulence  Dynamo 


研究 湍运动 现象， 也就 是研究 众多不 同尺度 运动之 间的耦 合相互 作用， 是许多 
物 理分支 的重要 课题。 通常， 对于 宏观流 体模， 术语 “turbulence” 被 称之为 湍流； 
对于 等离子 体模， 它被 称之为 湍动。 在流 体动力 学的定 常解上 叠加一 个非定 常的小 
扰动， 如果 线性色 散方程 允许有 复频率 《， 那么 lm(y>0 的定 常运动 是不稳 定的。 
不稳定 的运动 事实上 不可能 存在。 然而， 如 果非定 常运动 一 定常解 加上随 时间变 
化的 小扰动 —— 又 变成不 稳定， 那么色 散方程 中第二 个小扰 动频率 又将出 现正虚 
部； 这时 就会出 现两个 周期的 准周期 运动， 这一运 动具有 两重自 由度。 如此 下去， 
将 出现一 系列串 级的新 周期， 从大尺 度运动 传输到 小尺度 运动， 最后 达到具 有相当 
大自 由度的 运动， 呈现 出混乱 的运动 特征。 这就进 入湍流 运动状 态[1]。 

湍流和 湍动现 象是有 实质的 不同。 前者的 运动特 征频率 为零， 因 而众多 湍流涡 
总 “呆” 在 一块不 远离， 导致 相当强 的相互 作用； 这种 强耦合 的作用 项是不 可截断 
的， 描 述湍涡 的动力 方程不 封闭， 这 便极大 地限制 了对湍 流现象 的分析 处理。 借用 
半 经验方 法可以 分析研 究湍流 的某些 特征， 但这是 非常粗 略的。 直到 现在人 们对湍 
流的 发生、 发 展和特 性缺乏 较好的 理解。 据传， 著名物 理学家 海森堡 (Heisenberg) 
说过， 他希 望死后 上帝能 给他解 释湍流 运动。 

然而， 对 于等离 子体的 湍动， 情况 就大为 不同。 宇宙 包含了 大量等 离子体 。在 
天体条 件下， 作 为多粒 子系统 的等离 子体， 具有 众多自 由度和 多种多 样可能 的集合 
运动； 各种 不稳定 性都可 以得到 发展， 波的振 幅逐渐 增大， 以 致非线 性效应 使这种 
集合 运动彼 此相互 作用， 类 似于流 体湍流 中各种 尺度运 动之间 的相互 作用， 在此情 
况下， 等离子 体就过 渡到湍 动状态 。 在湍动 等离子 体中， 不同于 湍涡， 它们 的特征 
频率不 为零， 具有 确定的 群速， 各种 波模会 逐渐离 开作用 区域， 呈现 一种弱 的相互 
作用 ，以使 能找到 可以借 以展开 的小等 离子体 参量元 ，完整 建立描 述强湍 (然 而元仍 
然 很小于 1) 等离 激元非 线性控 制方程 一 萨 哈罗夫 (Zakharov) 方 程和自 生间 歇磁流 
方程。 这种 方程具 有大的 调制不 稳定， 不稳 定的发 展将导 致朗谬 尔激元 坍缩， 由大 
尺度波 花样转 移到小 尺度的 多自由 度的波 花样， 这就是 强朗谬 尔湍动 [2]。 至此 ，我 
们应该 在更广 义 的含义 上来理 解湍流 (turbulence) 这个 概念： 湍 流是把 最大尺 度与耗 
散开始 出现的 小尺度 相耦合 的一种 运动状 态[3]。 

大 多数天 体物理 学家都 接受这 样一个 事实： 宇 宙中磁 场无所 不在。 不仅 如此， 
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宇宙 天体的 活动， 如 爆发， 突变， 喷 流和不 稳定性 都和磁 场息息 相关。 甚至 吸积盘 
的反 常黏滞 问题， 如 果没有 磁场， 将会成 为无法 破解的 悬案。 可 以说， 如果 没有磁 
场， 太阳， 恒星， 脉冲星 和星系 核等将 是一些 宁静的 沉寂的 天体。 太阳活 动区经 
11 年周 期磁场 极性反 转一次 以及磁 变星磁 场的不 规则变 化等观 测现象 表明， 天体 
磁场 的产生 机制是 急需要 了解透 彻的。 就 中子星 而言， 情 况也是 如此。 与一 个中子 
星有关 的超新 星残骸 MSH-15-52, 它 的年龄 约为一 万年， 而它作 为一个 脉冲星 (磁 
场 使它发 出脉冲 辐射) 的 年龄， 可以从 自转周 期变慢 的观测 得到， 约为 1550 年； 这 
意味 着这颗 中子星 本身在 一万年 前产生 出来。 但作为 一颗脉 冲星， 或等 效地说 ，开 
始 产生足 够强的 磁场， 则是 1000 年 以前的 事了。 目 前风行 的湍流 发电机 (dynamo) 
理论提 供了一 种产生 宏观磁 场的可 能机制 ：任意 弱的然 而有限 的种子 磁场与 湍流体 
相互耦 合时会 放大这 个场。 在 太阳对 流区， 等离子 体元胞 膨胀上 升时， 会因 旋转而 
作缠绕 运动， 它 使经向 (toloidal) 场 (炉) 产 生玮向 (poloidal) 场 (p)， p 场产 生率正 比于炉 
场， 这就是 《 项。 当然， 也 同样发 生元胞 的下落 运动， 这时由 于重力 引起的 分层效 
应， 下落元 胞是收 缩的， 而非 膨胀。 正是 这种镜 像不对 称性， 就最终 出现产 生磁场 
的净 效应。 这 就是所 谓放大 磁场的 《 效应 [4]。 这实 质是一 种线性 的运动 发电机 机制， 
即 不考虑 磁场对 流体反 作用， 也不 研究它 和动量 方程的 耦合。 但迄今 还未建 立更为 
符合 实际的 非线性 dynamo 机制。 诚然， 虽然 有螺度 的运动 (镜 像不对 称性) 在许多 
情 况下对 dynamo 机制 有效， 但并 非是必 须的： 已经 表明， 无 螺度流 在不少 情况下 
也提 供了产 生磁场 的源。 

太 阳耀斑 期间观 测到的 微波尖 峰爆具 有精细 结构。 研究 表明， 这 种精细 结构的 
形成 是依赖 于甚小 结构的 非均匀 磁场。 按照 [5]， 产生这 种精细 结构的 间歇磁 流的特 
征 尺度和 强度， 在 太阳日 冕活动 区内， 分别为 0.02km 和 250GS。 类 似地， 地球极 
区千米 波辐射 也呈现 一种频 率精细 结构： 多窄带 (dkHz) 辐射 的中心 频率有 快速变 
化。 研究 表明， 这 种频率 漂移也 取决于 发射区 中一种 小尺度 非均匀 磁场， 其 特征尺 
度 和场强 分别为 260km 和 O.OIGs  (比 发射区 的背景 磁场高 出一个 量级) [5]。 对于天 
体 物理吸 积盘， 研究 指出， 脉动 小尺度 磁场强 于背景 宏观磁 场几个 量级。 不 待言， 
这 种磁流 不会是 演化过 程残存 下来的 “化石 ”场。 然而， 这种 高度间 歇磁流 是如何 
产 生的? 这个问 题具有 原则性 意义。 人们 希望找 到一种 在甚小 尺度上 有效的 低频自 
生 磁场。 这种小 尺度， 一般 来说是 远小于 天体中 电子和 离子的 碰撞自 由程； 对于太 
阳 日冕以 及活动 星系核 (AGN) 盘， 它分 别给出 1000km 和 0.01km。 因此， 在 感兴趣 
的问题 的特征 尺度情 况下， 流 体描述 失效， 动力 系的描 述是必 要的。 另 一方面 ，在 
此小尺 度上， 系 统确实 可以免 受天体 物理吸 积盘的 开普勒 (Keplerian) 局部 剪切作 
用。 在此情 况下， 利用伏 拉索夫 (Vlasov) 方程和 麦克斯 韦方程 组来研 究波- 波和波 _ 
粒相 互作用 而导致 的低频 自生磁 场是合 适的。 在具有 高频横 波等离 子体中 ，这 种激 
元 与激元 和激元 与粒子 非线性 相互作 用能产 生甚低 频电流 ，从 而诱发 出低频 小尺度 
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间 歇磁场 [6~9]。 自生磁 场理论 预示， 在日冕 活动区 可能存 在高度 间歇的 磁流， 其特 
征尺 度约为 0.01km。 就目 前仪器 水平， 这种 尺度是 无法分 辨的。 在 激光产 生的等 
离子 体中， 出乎 意料地 出现了 磁效应 [1()]。 1996 年， 首 次报道 了在强 激光打 靶的实 
验中， 有 一个强 的磁场 产生。 随后， 相继 有一些 实验观 察到了 在激光 打靶过 程中有 
千高 斯到兆 高斯量 级的磁 场产生 [11]。 这类 实验的 发现， 必將 促进发 展和进 一步完 
善自 生小尺 度磁场 理论。 
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太 阳黑子 的内部 结构、 流场 及磁场 
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1.  引言 

日震学 (helioseismology) 是利 用分析 在太阳 光球层 或者色 球层所 观测到 的震荡 
信号来 分析太 阳内部 的构造 与运动 情况的 科学。 局部 日震学 (local  helioseismology) 
是日震 学的一 个分支 ，主要 是利用 太阳局 部范围 的震荡 观测来 研究太 阳浅表 区域和 
较小 面积内 的结构 与运动 状况。 在局 部日震 学中， 时距 日震学 (time-distance 
helioseismology)[1] 和声 学成像 (acoustic  imaging , 有时称 为日震 全息， helioseismic 
hok)gmPhy)[2] 则是 用来研 究太阳 活动区 和黑子 内部结 构和动 力学结 构的比 较活跃 
的重要 工具。 

简 单而言 ，时距 日震学 是通过 计算太 阳表面 两个不 同地点 的声波 讯号的 互相关 
函数 ，从 而得到 声波从 一处到 达另一 处所需 的传播 时间。 由于太 阳内部 的分层 结构， 
声 波其实 是从一 点沿着 太阳内 部的曲 线再返 回到太 阳表面 的另外 一点的 ，因 此携带 
着大 量太阳 内部的 信息。 一旦得 到了声 波的传 播时间 ，就 可以在 太阳模 型的基 础上， 
利用反 演的方 法获得 内部结 构和流 动场的 信息。 声学成 像也利 用大致 相似的 办法， 
通过 表面观 测的讯 号重建 太阳内 部的波 函数， 波 函数含 振幅与 相位的 信息。 

2.  研 究现状 

2.1  黑子 的内部 结构和 流场 

太阳 黑子是 光球层 上最为 显著的 结构， 也是 太阳强 磁场所 聚集的 地方， 而且太 
阳光球 层上方 的一些 爆发活 动都与 黑子有 着紧密 的关联 。如果 想更好 地理解 太阳黑 
子的 产生， 浮现， 演化， 爆发， 以及 消亡， 那么 就需要 了解黑 子的内 部物理 结构以 
及动力 学结构 ，甚 至是内 部的磁 场结构 。这 些都是 研究太 阳黑子 的非常 基础的 问题。 

时距日 震学为 研究黑 子的内 部性质 提供了 一个独 特的重 要的研 究工具 。在 
2000 年， Kosovichev 及其 合作者 首次反 演出了 黑子内 部的声 速结构 [3] ， 他 们发现 
在光球 层以下 直到三 四兆米 (megameter) 的 深度， 声波速 度低于 太阳宁 静区约 
7% 〜 8%， 而在 5 兆米 至大约 20 兆米的 深度， 声速则 大于宁 静区， 有 时高达 15%。 
这 个反演 结果与 声学成 像方法 [4] 得 到的结 果大体 吻合。 我们 知道， 声 速是由 多方面 
的 因素造 成的。 一般 认为， 在浅表 区域的 低声速 很可能 是由于 黑子下 方的温 度较低 
而 造成； 而在更 深处， 为 什么声 速较大 则存在 争议， 因 为这不 大可能 是因为 黑子下 
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方 存在着 大面积 的高温 区所造 成的， 但又 不能全 部排除 温度的 贡献。 较快的 声速很 
可能 是温度 与磁场 的双重 贡献， 其中， 磁场 的贡献 是由于 磁声波 与声波 的耦合 。但 
是， 温度与 磁场哪 一个对 最终的 声速的 增大起 着更为 关键的 作用， 或 者二者 所贡献 
的 比例是 多少， 仍 然是未 知的。 


图 1 上图 为太阳 黑子内 部的声 速图， 红色 为声速 高于宁 静区， 蓝色为 低于宁 静区。 

下 图为太 阳内部 物质的 流场示 意图， 背景 颜色同 上图。 （感谢 SOHO/MDI 提供此 图)。 

黑子 内部的 流场也 同样有 着重要 意义。 1979 年， Parker 就曾 提出， 在 黑子的 
下 方应该 存在着 较强的 方向向 着黑子 中心的 汇聚流 和方向 向下的 流动， 正 是这样 
的流场 结构才 能使得 黑子克 服强磁 场所造 成的解 体趋势 得以稳 定存在 [5]。 尽管这 
个道理 很简单 ，但是 二十多 年来， 这种 流场结 构一直 没有得 到观测 的证实 。在 2001 
年， Zhao 及其合 作者反 演出了 黑子内 部的流 场结构 [6]。 他们 发现了  Parker 所预言 
的 动力学 结构， 成 功地解 释了黑 子为什 么可以 长时间 存在而 没有因 为巨大 的磁力 
排斥 而迅速 解体。 活动 区内部 的三维 速度场 的取得 也为理 解其内 部的动 力学螺 
度， 活动区 内部的 运动与 光球层 以上区 域的爆 发活动 的关系 等重要 研究课 题开创 
了可 能性。 
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2.2  黑 子内部 的磁场 

黑子内 部的磁 场是单 块巨石 型结构 (monolithic  model) 还 是由多 束磁流 管束组 
成的束 状结构 (cluster  model),  —直 以来也 存在着 争议。 Zhao 等的研 究发现 有流体 
流经 黑子的 下方， 证明 黑子下 方并不 是单块 结构， 而很 可能是 由多束 磁流管 组成的 
束状 结构。 

当然 ，利 用日震 学的光 球层观 测来推 测黑子 内部的 磁结构 也是一 件很有 意义的 
课题。 正 如上面 所述， 反演 出来的 黑子内 部声速 相对于 宁静区 的变化 主要是 由于温 
度的变 化与磁 场的存 在两种 因素所 造成。 如果能 够建立 出较好 的模型 可以区 分出温 
度与磁 场对声 速的不 同贡献 ，那么 我们就 应该能 够很好 地推算 出黑子 内部的 磁场强 
度。 尽管 这是一 个非常 有意义 的研究 方向， 也 具有很 高的可 行性， 但 是这方 面的研 
究依然 没有实 质性的 进展。 

3. 未解决 的难题 

尽 管利用 局部日 震学对 黑子内 部性质 的研究 已进行 了多年 ，而且 也取得 了上述 
的一些 成果， 我 们同时 必须认 识到在 很多问 题上， 我们仍 然存在 着很大 的困难 ，即 
便对已 取得的 结果也 在一定 范围内 存在着 争议。 

(1)  目 前的分 析都是 直接利 用黑子 区的震 荡观测 数据， 并 且假设 观测的 震荡真 
实 地反映 了黑子 表面的 震荡。 我 们并不 是非常 清楚这 样的假 设是否 准确。 因 为有些 
学 者认为 磁场的 存在， 已经 破坏了 声波的 传播， 使得我 们在黑 子表面 观测到 的震荡 
其实已 经有了 额外的 相移， 而相移 的具体 大小却 不是很 清楚。 

(2)  在 太阳的 内部， 当 声波从 宁静区 进入磁 化区， 声波将 经历怎 样的变 化也不 
是非常 清楚。 有 些学者 认为， 在这个 界面处 就已经 发生了 相移， 或者， 相当 一部分 
的 声波已 经转化 成为磁 声波， 另外一 部分尽 管仍是 声波， 但可 能在不 同模式 (modes) 
间发生 了转变 ，使得 其后的 声波已 不再与 发生相 互作用 之前的 声波具 有较强 的相关 
性。 也就 是说， 时距 日震学 中计算 互相关 函数就 会存在 一定的 问题。 

(3)  在做 反演计 算时， 我们需 要根据 太阳模 型建立 反演核 (inversion  kernel), 而 
目 前此类 核的建 立都是 基于最 简单的 声波路 径近似 (ray-path  approximation) , 或者 
是稍 为复杂 些的玻 恩近似 (Born  approximation)。 这 种近似 或许在 宁静区 还可以 ，但 
在强磁 场区， 声 波与磁 场发生 了相互 作用， 传播路 径也可 能稍有 改变， 这种 近似则 
显 得有些 粗糙， 而 更好的 模型是 非常必 要和有 益的。 
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太 阳磁场 的测量 


Measurement  of  the  Solar  Magnetic  Field 


自从 Hale  1908 年在对 黑子观 测中采 集到谱 线分裂 样本， 并用 Zeeman 效应解 
释这一 观测现 象从而 发现太 阳存在 强磁场 [1] 以来的 100 多年间 ，对太 阳大气 中磁场 
的 测量取 得了很 多成果 。总的 说来， 对太阳 磁场的 测量从 最初的 磁场强 度大小 测量， 
发 展到矢 量磁场 测量； 从 最初的 光球磁 场测量 ，发展 到对色 球和日 冕磁 场进行 测量; 
从最 初的强 场测量 进化到 对很弱 的磁场 (Hanle 效应 起明显 作用) 进 行测量 (参 见本书 
刘 煜关于 “Hanle 效 应和日 冕磁场 测量” 问 题的阐 述)； 观测基 地从地 面观测 发展到 
空间 观测。 在观 测手段 方面， 不 仅拥有 Babcock 型磁象 仪还有 Stokes 偏振 光谱测 
量。 目前， 国 际国内 在太阳 矢量磁 场观测 手段上 的发展 方向之 一就是 从二维 偏振光 
谱的测 量朝着 实时三 维偏振 光谱观 测方向 发展。 而在 使用的 观测波 段上， 不 仅射电 
观测 越来越 被重视 (特 别在 日冕磁 场观测 方面， 参见本 书黄光 力关于 “日冕 磁场射 
电 诊断” 问 题的阐 述)， 而且也 倾向于 红外偏 振光谱 的测量 (参 见本书 张洪起 “色球 
磁场 测量” 问 题的阐 述)。 

需要指 出的是 ，迄 今为止 ，在人 类将高 斯计直 接送入 太阳大 气中进 行测量 之前， 
对太 阳磁场 的测量 是一种 间接的 测量。 我 们只能 根据接 收到的 辐射及 其特征 (如偏 
振、 谱线分 裂等) 或 日震图 像来反 演磁场 的精确 信息。 当然， 通过其 他方式 也能获 
得关于 磁场的 信息， 如利用 冻结效 应等来 判断太 阳高层 大气中 环的磁 场的走 向等， 
但 这些仅 仅是一 些辅助 手段。 按照采 用的观 测波段 和反演 方法， 我们 也可将 反演分 
为 光学薄 和非光 学薄的 测量。 前者 多被应 用于射 电波段 (参 见本书 黄光力 “ 日冕磁 
场射电 诊断”  一 文)， 而 后者多 应用于 可见光 和红外 波段。 两者 最明显 的区别 在于， 
光学薄 的测量 不需要 考虑偏 振辐射 转移， 而自从 Unno 建立 起偏振 辐射转 移方程 
组 [2] 后对 处于 非光学 薄区域 中矢量 磁场的 精确测 量才成 为可能 (尤 其是 强场情 形)。 
另一 方面， 日震 学诊断 不依偏 振辐射 转移， 但该 手段才 刚刚起 步且其 着力点 在于光 
球 下的磁 场测量 (参 见本书 赵俊伟 和周定 一关于 “黑子 在太阳 表面下 磁场结 构是什 
么？” 问题的 阐述) 。 目前， 我们 获得的 精确的 太阳矢 量磁场 测量均 来自于 非光学 
薄的 测量。 这种测 量的特 点是： 我 们分析 的辐射 特征是 由束缚 -束缚 跃迁产 生的谱 
线 显现而 非对连 续谱进 行分析 。下 面我们 只讲述 在非光 学薄区 域中测 量矢量 磁场面 
临的 难题。 

对 处于太 阳非光 学薄区 域的矢 量磁场 进行测 量的第 一个难 点在于 :从我 们接收 
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到 的偏振 辐射光 谱特征 (如 偏振 强度， 轮廓 形状) 不仅 仅是太 阳大气 中粒子 (原子 、分 
子或 离子) 和磁 场相互 作用的 结果， 也产生 于粒子 和辐射 场相互 作用， 如吸收 ，发 
射， 再吸收 和再发 射以及 散射等 过程。 不仅 如此， 这些 特征还 根据磁 场对辐 射场的 
影响而 变化， 如磁光 效应， 同时也 必须考 虑粒子 相对于 我们观 测者运 动对辐 射的影 
响如 Doppler 效 应等。 在如 此多的 物理机 制中， 磁场和 粒子以 及辐射 场相互 作用占 
主导 作用。 它包 括了：  Hanle 效应、 Zeeman 效应、 磁光 效应和 Paschen-Back 效应 [3]。 
Hanle 效应出 现在弱 场或混 合极性 场中， 当磁场 弱到各 能级分 裂的裂 距小于 或与各 
子能级 的宽度 相当时 产生量 子干涉 效应， 其效果 往往是 减低偏 振度。 Zeeman 效应 
是线性 效应， 原子、 离 子或分 子能级 在磁场 中发生 分裂， 分裂 量正比 于磁场 强度大 
小， 各 子能级 跃迁产 生的辐 射是偏 振的。 需 要指出 的是， 由于 太阳大 气处于 高温状 
态， 谱 线具有 较大的 宽度， 只有 当分裂 量大于 谱线多 普勒宽 度时， 通过直 接测量 
Zeeman 裂 距从而 得出磁 场强度 大小的 方法才 能行之 有效。 因 此运用 这种方 法需要 
考 虑选取 谱线的 Doppler 宽度、 波长和 谱线对 磁场的 敏感度 (用 Land  e 因子度 量)。 
磁光效 应存在 于磁场 和辐射 场之间 的相互 作用， 磁场使 线偏振 辐射的 偏振面 发生旋 
转 (Faraday 效 应)， 线 偏振和 圆偏振 之间相 互转化 (Voigt 效 应)。 最后， Paschen-Back 
效应 是强磁 场下的 Zeeman 效应 。当 Zeeman 裂距 大到和 LS 稱合产 生的能 级精细 
结构 裂距相 当时， LS 耦合 破裂， 电子自 旋自由 度可以 忽略， 这 时反常 Zeeman 效 
应表现 为正常 Zeeman 效应。 需 要指出 的是， 在未 考虑到 Hanle 效 应时， 我 们不能 
对极弱 磁场进 行准确 的测量 (参 见本 书刘煜 “日冕 磁场红 外测量 ” ）。 最后， 在磁场 
和 粒子相 互作用 中还存 在一种 效应： 磁场对 Lande 因子不 为零的 原子、 离子 或分子 
能级 占有数 产生重 要影响 [4]。 这 一效应 在考虑 non-LTE 反 演时是 不可忽 略的。 所有 
这些使 得我们 在测量 太阳磁 场时， 必须正 确选择 以上机 制来对 观测轮 廓进行 解 
释。 

历 史上， 日本 太阳物 理学家 Utm0[2] 首 先建立 起包括 吸收， 发射， 再吸 收和再 
发 射以及 Zeeman 效应这 些物理 过程的 Stokes (偏振 辐射) 转移方 程组， 其后 Beckers 
将磁光 效应包 括进来 [5]。 最后， Stenflo[3] 将 Hanle 效应 和散射 过程包 括进转 移方程 
组。 如果将 以上所 有物理 过程考 虑进来 的偏振 辐射转 移方程 组是一 组极其 复杂的 
Stokes 参量强 耦合的 偏微分 -积分 方程组 [3]。 因此， 我 们在从 观测到 的偏振 光谱反 
演 矢量磁 场时， 首先需 要考虑 到在需 要反演 的磁场 区域， 有哪 些物理 过程起 主导作 
用， 那些物 理机制 可以暂 时不予 考虑。 比 如说， 在反 演太阳 光球较 强磁场 
(300 〜 3000GS) 区 域时， 必 须考虑 Zeeman 效应， 磁光 效应， 原子、 离 子或分 子的吸 
收、 发射， 再 吸收和 再发射 等物理 过程， 而不 用考虑 Hanle 效应， Paschen-Back 效 
应以 及散射 过程。 

对 处于非 光学薄 的太阳 矢量磁 场测量 的第二 个难点 在于: 反演磁 场需要 得到偏 
振辐 射转移 方程组 的解， 而这些 解并不 是简单 地将观 测到的 Stokes 参量轮 廓和待 
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求的 矢量磁 场联系 起来。 为了得 到可用 于反演 的解， 我 们需要 作出关 于磁场 强弱的 
假定， 或者 做出关 于磁场 矢量、 视 向速度 场和热 力学参 量等物 理量随 深度变 化的假 
设， 亦或 两者。 在所 有这些 解中， 必然 包括了 描述辐 射场和 原子、 离 子或分 子相互 
作 用的谱 线参量 (如 多普勒 宽度、 阻尼 系数、 谱 线强度 或源函 数等) 以 及宏观 视向速 
度。 这就 是说， 一般情 况下的 反演， 必然 包括了 大气模 型的建 立或将 谱线参 数也作 
为待 求的自 由 参量。 这极大 地增加 了我们 反演的 难度。 

有两 类常用 方法可 得到用 于反演 矢量磁 场的解 [3,6] 。一种 是 弱场近 似及其 推广， 
另 外一种 就是在 关于物 理量随 深度变 化做出 假设后 所得到 的解。 Jefferies 等 [7] 首先 
从偏振 辐射转 移方程 组中得 出弱场 近似， 而我们 [8] 将其 推广到 适合强 场情形 并将磁 
光效 应包括 进来。 这 类解只 适用于 Stokes 轮廓中 的线翼 部分， 而太 阳非闪 耀光谱 
谱 线线翼 形成于 光球， 故 弱场近 似或其 推广只 能应用 于光球 磁场的 反演。 此 类解的 
特点 是矢量 磁场只 和部分 谱线参 量有关 (如 与源函 数无关 )。 另一 方面， 从假 定各参 
量 随深度 变化的 解析式 而获得 偏振转 移方程 组的解 ，既 可运用 于光球 矢量磁 场的反 
演， 也可应 用于推 导出色 球矢量 磁场。 两者 反演手 段的区 别是， 前者 不需要 迭代而 
作 为快速 反演的 理论， 而后 者需要 迭代或 搜寻从 而耗费 更多的 时间， 且涉及 的问题 
也较多 (如 初值 的输入 范围， 迭 代的收 敛性等 )[6]。 

对 处于非 光学薄 的太阳 矢量磁 场进行 测量的 第三个 难点是 :对某 些处于 特殊位 
置的 磁场测 量存在 较大的 困难。 如在 高纬度 特别是 极区， 太阳 矢量磁 场的测 量是一 
个难题 (参 见本 书汪景 诱关于 “太 阳极区 磁场” 问 题的阐 述)。 在深度 方向， 目前我 
们根 据偏振 辐射转 移理论 和偏振 光谱测 量结合 所能测 量到矢 量磁场 的最深 层次只 
能到 达光球 底部， 而在 通常认 为磁场 形成的 对流层 区域， 只能 借助日 震学的 测量， 
但这种 测量还 不成熟 (参见 本书赵 俊伟和 周定一  “黑子 在太阳 表面下 磁场结 构是什 
么？  ”) 。另一 方面， 对处于 光球以 上磁场 的测量 如色球 磁场的 测量通 常需要 non-LTE 
计算， 这极大 地增加 了测量 的难度 (参 见本 书张洪 起关于 “色 球磁场 测量” 问题的 
阐述) 。 

对 处于非 光学薄 的太阳 矢量磁 场测量 的第四 个难点 在于反 演方法 的选取 。即使 
我们 测量到 了形成 于色球 或低日 冕的谱 线偏振 光谱， 如果 反演方 法选择 不当， 如前 
所述 使用弱 场近似 或其推 广也不 能得到 色球或 低日冕 磁场的 信息。 很多 时候， 我们 
需要 得到矢 量磁场 随深度 的变化 (如 从光球 层到色 球层的 变化) 来解 决以下 所述的 
反演出 的磁场 方位角 180° 不确 定性， 或 进行电 流横向 分量和 电流螺 度的计 算等。 
但是， 直到 现在， 我 们还未 得到可 靠而快 捷的方 法来反 演色球 磁敏谱 线的偏 振光谱 
从而获 得色球 磁场的 信息， 更 别用说 得到反 演出的 磁场所 处高度 的精确 信息了 (如 
定位 精度小 于光子 平均自 由程) [6]。 

对 处于非 光学薄 的太阳 矢量磁 场测量 的第五 个难点 为：由 于我们 观测到 的偏振 
采用 Stokes 参量， 在 得出矢 量磁场 的方位 角时， 存在 180° 的不确 定性。 这 一不确 
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定性 来源于 Stokes 参量的 定义。 在偏振 辐射转 移方程 组中， 方 位角总 是以其 2 倍 
角 的形 式出现 在三角 函 数正弦 (sine) 和余弦 (cosine) 中。 

对处于 非光学 薄的太 阳矢量 磁场测 量的第 六个难 点在于 观测仪 器还未 发展到 
满足我 们在更 深层次 上对太 阳磁场 的本性 认识。 为了实 现这种 认识我 们需要 很高的 
空间和 时间分 辨率的 观测， 而 目前我 们拥有 的仪器 还达不 到这一 要求。 如在 考虑很 
多 基本的 物理过 程时， 我 们需要 知道是 否存在 “磁 元”。 这是 一个在 理论上 预言的 
由 千高斯 磁场构 成的， 截面只 有几十 千米大 小的磁 通量管 [3]。 这需要 极高的 空间分 
辨率 来进行 观测， 而最新 的球载 SUNRISE  (lm  口径) 采集的 偏振图 像的分 辨率为 
0.13"， 还未 达到所 需的分 辨率。 目 前看来 只有等 到美国 ATST 等望 远镜的 成功研 
制和 运行才 有可能 回答该 问题。 

所 有以上 的困难 既需要 理论的 进一步 发展， 尤其 是反演 方法的 完善， 也 需要观 
测 仪器的 改进， 如望远 镜既要 具有高 空间、 高时 间和高 光谱分 辨率偏 振光谱 测量功 
能， 又 要具有 同时获 得相同 二维空 间但形 成于不 同高度 (光 球、 色球和 低日冕 区域) 
的 多条磁 敏谱线 的偏振 光谱的 性能。 


I — I  I — _  -  -  -  -  -  -  -  -  I — _ 

2  3  4  5  6  7  8 
-  - -  -  -  -  -  -  -  -  -  -  -  - 
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太 阳小尺 度磁场 


Small-Scale  Magnetic  Fields  on  the  Sun 


在天体 物理学 家中， 可 能很少 有人知 道一个 事实： 在太阳 表面黑 子和活 动区之 
外到处 覆盖着 小尺度 磁场。 这里的 “小尺 度”， 通常 是以远 小于太 阳超米 粒尺度 (约 
30 〜 40 角秒) 为判 据的。 每角 秒相当 日面上 725km 的 距离。 太 阳小尺 度磁场 表现为 
分离 和孤立 的磁通 量元， 尺 度从几 角秒到 现代太 阳望远 镜的分 辨极限 0.1 角秒 ，像 
撒 在太阳 表面的 “椒 盐”； 它 们无处 不在， 又如 盖在太 阳表面 的一层 “磁 毯”； 与小 
尺 度磁场 相联系 ，小尺 度活动 现象频 繁发生 ，太阳 表面又 是一个 小尺度 磁活动 的“海 
洋 ”。 


1. 太 阳小尺 度磁场 的观测 和分类 

依 据小尺 度磁场 相对于 太阳超 米粒元 的位置 分布、 它们 的磁通 量密度 和动力 
学 特征， 可将 太阳小 尺度磁 场分为 两类： 网络 磁场和 网络内 磁场。 判断哪 些磁元 
属 于网络 磁场， 哪些 是网络 内磁场 是不容 易的。 首先 要由速 度图样 确定超 米粒元 
的 位置， 那些 位于超 米粒边 界的、 尺 度相对 偏大、 磁 通量密 度比较 高的磁 元属于 
网络 磁场； 而位 于超米 粒内部 的尺度 偏小、 磁 通量密 度偏低 并快速 运动的 是网络 
内 磁元。 

网 络磁场 按极性 分布特 征和磁 通量密 度大小 又被区 分为宁 静网络 （quiet 
network) 和增 强网络 (enhanced  network) 磁场 两类。 中低纟 韦和极 区冕洞 (Coronal 
hole) 通 常被认 为是增 强网络 磁场。 网 络磁场 首先由 Sheely(1967) 描述 [1]， 网 络内磁 
场 最早为 Livingston 和 Harvey(1975) 及 Smithson(1975) 所发现 [2,3]， 都 是依据 物理学 
中 的塞曼 (Zeeman) 效应 进行测 量的。 与 上述描 述方法 不同的 一个概 念是揣 动磁场 
(turbulent  field) , 指 极性高 度混合 并快速 变化的 小尺度 磁场。 湍动磁 场的测 量与物 
理学中 的汉勒 (Hanle) 效应相 联系。 

无论在 超米粒 边界还 是在其 内部， 小尺 度磁场 主要以 瞬现区 (ephemeral  region) 
的形 式浮现 到光球 表面。 “ 日出” 卫星在 网络内 观测到 的最小 的瞬现 区的磁 通量只 
有 1016Mx® ， 两 极的分 离小于 1 个角秒 (如图 1 绿线所 示)。 小 尺度磁 通量消 失的主 
要 方式是 磁对消 (magnetic  flux  cancellation) , 即 正负两 极磁通 量元相 互靠近 并共同 


①  lMx=  10-8 Wb 
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消失 的过程 。图 1 中 红色方 格标注 了一个 很小的 对消磁 结构。 瞬现区 和对消 磁结构 
在单 一磁图 中难以 区别， 只 有在时 间演化 序列中 它们才 表现出 不同的 行为。 


图 1  2007 年 6 月 24 日 日面 中心附 近太阳 宁静区 磁强图 ，由 “ 日出” （Hinode) 卫星 

观测 得到。 图右下 角白线 段的长 度代表 10 角秒。 图中 虚线圆 圈标出 太阳超 
米粒 中典型 的网络 内磁场 区域。 

2.  小尺 度磁场 研究的 重要性 

小尺度 磁场的 复杂与 “混 乱”、 不规则 和难以 琢磨让 太阳物 理学者 困惑。 有人 
甚至 认为， 它们 像太阳 表面的 “ 垃圾”  一 样不必 问津。 然而一 个不争 的事实 使人们 
不能 不刮目 相看： 瞬现区 的磁通 量浮现 速率比 黑子和 太阳活 动区高 两个数 量级； 
网络 内磁场 的浮现 速率又 比瞬现 区高两 个量级 (Zirin， 1987[4])。 这样， 网 络内磁 
场 一 太阳上 尺度最 小和场 强最弱 的磁场 分量， 却贡献 了太阳 表面最 多的磁 通量。 
它 们在任 何时候 贡献了 太阳表 面至少 20% 以 上的磁 通量， 每 天浮现 到太阳 表面的 
总磁 通量是 1024Mx[5]。 太 阳小尺 度磁场 在日冕 加热和 太阳风 加速中 的重要 性越来 
越为太 阳物理 界重视 。与 小尺度 磁场相 联系的 微耀斑 过程是 导致色 球和日 冕 加热的 
一个主 要过程 之一。 而与小 尺度磁 场相关 的磁重 联被认 为在太 阳风加 速中起 重要作 
用。 例如， 在涂 传诒等 (2005) 提出 的新的 太阳风 起源模 型中， 小尺度 磁场与 大尺度 
日 冕开放 磁结构 (coronal  funnel) 的 相互作 用和磁 重联成 为一个 最基本 的要素 [6] 。对 
于 与太阳 类似的 恒星， 小 尺度磁 场同样 会无所 不在。 认 识小尺 度磁场 产生的 物理机 
制， 成为 太阳和 恒星磁 学中必 须解决 的一个 问题。 

3.  未 解决的 主要科 学问题 

一个 普遍的 看法是 ，小 尺度磁 场的真 实结构 可能仍 在目前 运行中 的太阳 望远镜 
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的分 辨极限 以下。 有证 据表明 ，在 “ 日出” 卫星 的实际 分辨率 (0.3 角秒) 内， 磁元 
仍 有内部 结构。 这使 对小尺 度磁场 的观测 成为向 人类极 限探测 能力的 挑战。 在小尺 
度磁场 研究中 有许多 未解决 的科学 问题， 妨碍了 对日冕 加热等 基本太 阳物理 过程的 
理解。 为 太阳物 理学者 普遍关 心的问 题有： 

(1)  小尺 度磁场 的内禀 性质， 包括它 们的内 禀磁场 强度、 真实的 物理尺 度和内 
部 结构和 动力学 。直到 现在， 无论 磁象仪 (magnetograph) 还是斯 托克斯 偏振仪 (Stokes 
polarimeter) 所测 量的， 都 是表观 磁通量 密度， 即 在可分 辨象元 内单位 面积上 的磁通 
量， 而 不是内 禀磁场 强度。 网络 磁场被 认为属 于强场 范畴， 即 内禀场 强大于 一千高 
斯， 主要 由太阳 活动区 衰减和 瞬现区 浮现形 成的； 网络内 磁场有 多强， 仍在争 论中； 
普遍的 看法是 网络内 磁元是 弱场， 百高斯 量级或 更弱。 但 在光学 和红外 波段， 由斯 
托 克斯偏 振学测 量的内 禀场强 不同， 甚至 同一象 元磁场 极性也 不同， 使天文 学家更 
加 困惑。 在 可分辨 磁元内 是否仍 有精细 结构， 决 定磁元 的真实 的磁能 密度； 然而由 
于分 辨率的 限制， 对磁元 的内部 结构从 观测上 仍无法 确定。 

(2)  元磁流 管或基 本磁元 证认。 20 世纪 70 年代， 在太阳 物理中 形成一 个主导 
性的 概念： 太 阳表面 90% 以上 的磁通 量以千 高斯强 场方式 存在， 并 由量子 化的元 
磁 流管或 基本磁 元组成 (Stenflo， 1973[7])， 基本 磁元的 尺度在 0.1 角秒 左右。 然而， 
迄今 太阳元 磁流管 (或太 阳基本 磁元) 仍未 从观测 上得到 证实。 基本 磁元存 在在与 
否， 在观测 和理论 上都是 一个挑 战性的 问题， 是 太阳和 恒星物 理中未 解决的 一个难 
题 。 

(3)  小尺 度水平 磁场的 性质。 网 络内小 尺度水 平磁场 最先由 Lites 描述 [8] ，湍 
动水 平磁场 近年为 Harvey 等 (2007,  seething 水平磁 场[9]) 描述。 “ 日出” 卫星 发现， 
太 阳宁静 区水平 磁通量 密度远 大于垂 直磁通 量密度 ，它 们相对 于米粒 元的分 布也不 
相同。 是否有 独立于 纵向磁 场的水 平磁场 存在， 它们 的性质 如何， 具 有怎样 的磁场 
拓扑， 都成 为令人 困惑的 问题。 

(4)  小尺度 磁场的 太阳周 变化。 小 尺度磁 场既然 贡献了 太阳表 面最多 的磁通 
量， 那 么它们 在以黑 子多寡 为标志 的太阳 活动周 内如何 变化， 是否与 太阳黑 子同位 
相？ 如果答 案是否 定的， 那么 小尺度 磁通量 是否有 自己的 长周期 变化， 遵循 怎样的 
磁 通量活 动周， 为怎样 的物理 规律所 控制？ 由于 小尺度 磁场观 测在分 辨率、 灵敏度 
和长 期系统 性上的 困难， 上述 问题今 天还不 可能被 回答。 

(5)  局地发 电机和 小尺度 磁场的 起源。 近 年得到 扩展研 究的， 是 接近太 阳表面 
的 局地的 发电机 过程， 最早为 Cattaneo(1999[1G]) 提出。 在发电 机的理 论中， 磁对流 
(magneto-covection) 占 有核心 重要的 地位。 太阳 总体发 电机和 局地小 尺度发 电机如 
何一起 工作， 演绎着 太阳磁 活动的 “好 戏”， 是太 阳物理 学中的 最困难 的问题 之一。 
太阳 磁场结 构化的 过程从 最小空 间尺度 (10m) 到最 大的空 间尺度 (106km)， 涵盖 8 个 
数 量级， 使 当今的 理论计 算无能 为力。 另一 方面， 磁通 量消失 的过程 在发电 机理论 
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中 还没有 从物理 上得到 理解。 相反 极性磁 通量的 “数学 的中和 (neutralization)” 掩 
盖 了在磁 扩散尺 度下真 实的磁 场湮灭 过程。 

为 解决上 述问题 的努力 可能成 为未来 10 年 太阳物 理学研 究的主 旋律， 需要突 
破当 前的极 限探测 能力和 极限理 论计算 与分析 能力。 
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太阳极 区磁场 


Solar  Polar  Magnetic  Field 


太阳 极区磁 场是太 阳磁学 中最重 要的磁 场分量 ，也 是我们 迄今了 解最少 的太阳 
磁场 分量。 

按照 E.  N.  Parker 经典 的太阳 aQ 发电机 理论， 极区磁 场表征 太阳总 体双极 
磁场， 被称为 太阳极 向磁场 (poloidal  field)。 由于较 差自转 (Q) 的 作用， 极向 场被纽 
缠成 环向场 (toroidal  field), 形成 太阳黑 子和活 动区。 这一 环向场 又由于 a 效应 、即 
小尺 度对流 涡漩的 作用， 再次 生成极 向场。 由 此循环 往复， 形成 太阳活 动周。 后来， 
Leighton 把磁 通量扩 散引入 发电机 模型。 按 照这一 模型， 太阳 活动区 后随极 性的磁 
通量 向极区 扩散， 导致 极区磁 场极性 反转。 可见 极区磁 场是发 电机理 论中的 一个最 
基本的 要素， 是太阳 黑子和 活动区 产生的 基础。 极区又 是影响 地球环 境的高 速太阳 
风的 源区。 太阳风 的加速 机制本 身就是 未解决 的科学 难题。 极区 活动， 如极 区喷流 
Gets)、 冕羽 (plume)、 巨针 状体 (macrospicule) 等近 年得到 较多的 研究， 对理 解太阳 
风 加速、 诊 断日冕 中阿尔 文是否 存在， 都有 重要的 意义。 

极 区磁场 从来没 有正面 对着地 球上的 观测者 ，总是 把自己 的真实 面貌隐 藏在太 
阳 南北边 缘的狭 窄投影 带内。 在那里 小尺度 的正负 极性磁 场被挤 在一起 “ 互相抵 
消”。 太阳 的临边 昏暗效 应又大 大降低 了太阳 偏振观 测的灵 敏度， 使 视场内 只有少 
部分 测点的 Stokes 轮廓 具有能 被可靠 反演的 精度。 此外， 极区观 测时， 谱 线形成 
高度、 光学 厚度和 辐射机 制也与 日面观 测不尽 相同， 散射变 得不可 忽视。 所 有这些 
使极 区磁场 的可靠 测量变 得非常 困难。 对极 区磁场 知识的 匮乏， 在很 大程度 上限制 
和 妨碍了 太阳物 理在一 些关键 科学问 题上的 进展， 如太阳 发电机 是怎样 工作的 ，太 
阳活 动周是 如何形 成的， 太阳风 的加速 机制是 什么， 为 什么一 些恒星 的极区 有黑子 
而太阳 极区却 没有？ 

太阳极 区磁场 ，在 20 世纪 50 年代为 Babcock 父子首 先观测 (Babcock  & 
Babcock  1955)[1]。 他们 发现， 在太阳 两极区 (绝 对纬 度大于 55°) 存在 微弱的 磁场， 
南北极 区的磁 场极性 相反。 极区磁 场在黑 子活动 周的极 大相会 出现极 性反转 ，为 
Babcock 和 Livingston 首 先发现 (1958)[2]。 这是 太阳活 动周一 个最重 要和最 基本的 
观测 特征。 难 以理解 的是， 太阳 南北两 极极性 反转并 不同时 发生。 在 第十九 个太阳 
活 动周， 南极在 1957 年 中期发 生极性 反转； 而北 极磁场 则比较 复杂， 于 1958 年下 
半年 反转。 在第 二十太 阳周， 南极 极性于 1969 年中期 再一次 首先发 生极性 反转， 
而北极 则磁场 较弱， 直到 1971 年 8 月才发 生极性 反转， 比南 极极性 反转整 整延迟 


太阳极 区磁场 


•  39  • 


了 两年。 由 于极区 磁场每 11 年 左右极 性反转 一次， 只 有经过 22 年， 每极的 磁场才 
能 恢复到 原来的 极性， 成 为太阳 22 年磁 周期的 一个重 要特征 (Babcock  1961)[3]。 

我国 学者邓 元勇、 汪 景诱和 艾国祥 (1999)[4] 最先通 过深积 分视频 磁图得 到纬度 
50° 以上 的向量 磁场。 他 们得到 极区磁 场比日 面网络 磁场更 倾斜。 这 一没有 想到的 
结 论正确 与否， 有待 未来的 检验。 利用 Hinode  Stokes 偏振仪 的高空 间分辨 率和高 
偏振 精度， Tsimeta 等 (2008)[5] 发现极 区磁 场以分 离的强 磁通量 元形式 出现， 场强可 
高达 1 千 高斯。 他们 第一次 得到了 极区向 量磁场 各类参 数的几 率分布 特征。 由于空 
间 观测的 推动， 对极区 磁场的 观测和 研究， 正在 成为一 个活跃 的前沿 领域。 

与 太阳极 区磁场 相关的 未解决 的科学 问题有 很多。 主 要是： 

(1)  极区 磁场的 磁通量 分布和 演化。 太 阳极区 到底有 多少磁 通量， 是如 何演化 
的， 应当 是太阳 发电机 理论和 太阳周 研究最 需要知 道的物 理量。 邓 元勇等 (1999) 给 
出的估 计是， 纬度 50。 以上极 区的磁 通量为 1022Mx 量级。 Hinode 的结果 是纬度 70。 
以上为 (0.6 〜 2.5)x1022Mx。 太阳的 总体双 极磁场 到底有 多少磁 通量， 这些磁 通量通 
过怎 样的放 大过程 才足以 形成太 阳极大 相的黑 子和活 动区？ 准确测 量极区 的总磁 
通 量及其 变化， 可能 导致发 电机理 论的改 进和对 太阳活 动峰期 预报的 改进。 

(2)  极区磁 场的内 禀性质 。极 区不存 在普遍 磁场， 如 中低讳 度宁静 区磁场 一样， 
极区 磁场由 孤立的 磁通量 元组成 ，已早 被观测 证实； 这些磁 元场强 可高于 1 千 高斯， 
又被 Hinode 观测。 然而， 极区 磁场填 充因子 多大， 极 区向量 磁场中 水平磁 场和垂 
直 磁场分 布有什 么特征 ，主 导极性 和非主 导极性 磁通量 比例有 多大？ 极区是 否有小 
尺度 磁浮现 过程？ 这 都是不 清楚的 问题。 如果有 磁浮现 过程， 那么发 电机理 论怎么 
解释？ 如果极 区磁场 都是小 尺度的 ，我们 是否需 要对太 阳风加 速重新 思考？ 如果极 
区 磁场是 活动区 后随极 性磁通 量扩散 去的， 为什么 极区磁 场会那 么强？ 

(3)  极 区磁场 的极性 反转。 作为一 个总体 特征， 极区磁 场极性 反变在 南北两 极不同 
时 发生， 甚至可 相差两 年多。 这 意味着 在一段 时间内 太阳两 极具有 同样的 极性。 那么太 
阳发电 机如何 运作， 怎样 理解， 是否有 一个相 应的理 论能解 释这种 极区磁 场极性 反转的 
南 北不对 称性？ 这一不 对称性 是否和 太阳中 低纬度 太阳活 动的不 对称性 相关？ 

(4)  极 区磁场 和活动 带磁场 的相互 作用。 在 太阳发 电机理 论中， 发 电机波 表现为 
极向 (极 区) 磁场 和环向 (黑 子和活 动区) 磁场的 转化。 太 阳较差 自转， a 效应， 磁 通量扩 
散， 子午 环流都 是发电 机理论 中的不 可缺少 的要素 。在 Babcock(1961) 关 于太阳 22 
年磁周 期的讨 论中， 已 经提到 极向和 环向磁 场的相 互作用 （见图 1)。 极 向和环 向磁场 
的 磁重联 在太阳 活动周 运转中 几乎是 不可避 免的。 这 种磁重 联有哪 些可观 测特征 ，在 
发电 机理论 中如何 体现， 是否 并怎样 决定太 阳周的 特征， 是 非常有 兴趣的 课题。 

(5)  恒 星和太 阳极区 磁场的 区别。 太阳 是一颗 普通的 恒星， 在主 序星中 应当有 
代 表性。 对于 与太阳 类似的 主序星 磁场的 测量， 多 年来有 了很多 进展。 恒星 与太阳 
黑 子的一 个重要 区别， 是恒星 黑子面 积占恒 星表面 30% 〜 80%， 太阳 黑子却 只占约 
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1% 〜 2%; 另一 个更值 得思考 的是， 在一 些恒星 的极区 发现有 黑子。 为什么 恒星极 
区会有 黑子， 太阳却 没有。 在 什么情 况下， 太 阳极区 会出现 黑子？ 这 其中的 物理到 
底 在什么 地方？ 


可以 预见， 对太阳 极区磁 场观测 研究上 的任何 进展， 都有 助于解 决上述 提到的 
物理 问题， 对 太阳物 理学科 的发展 都会有 相应的 推动。 
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1.  引言 

本文我 们将讨 论太阳 色球磁 场测量 ，以 及通 过分析 太阳光 球和色 球磁图 中磁场 
的 分布特 征来确 定太阳 低层大 气中磁 场的空 间结构 。我 们同时 还将讨 论这一 领域研 
究 中可能 存在的 问题。 

大 量研究 表明， 太阳活 动现象 与磁场 之间存 在密切 联系。 太阳磁 场的观 测研究 
是太阳 物理学 中的一 个基本 问题。 太阳光 球磁场 的观测 和研究 提供了 太阳磁 活动现 
象 的有力 证据， 例如 太阳活 动区的 形成和 演化、 太阳耀 斑与磁 场的关 系等。 这些已 
为太 阳物理 学家所 熟悉。 通常 的研究 表明， 太阳磁 场可能 在对流 区底部 产生， 通过 
磁浮现 过程到 达光球 表面， 并向上 扩展到 日冕。 

色球是 研究太 阳活动 的重要 层次。 由于 太阳大 气中等 离子体 的磁冻 结效应 ，人 
们通常 认为色 球纤维 结构反 映了色 球磁场 的走向 [1]。 色 球磁场 的观测 通常是 利用谱 
线的 Zemarni 和 Hanle 效应来 进行。 前者 主要用 于日面 磁场的 测量， 而后者 为日面 
边缘日 珥 的磁场 测量。 这里我 们主要 讨论日 面色球 磁场的 测量。 

可用 于太阳 色球磁 场观测 的谱线 较少并 且往往 具有较 低的磁 敏感度 ，所 以以往 
的色 球磁场 观测主 要集中 于太阳 强磁场 聚集的 黑子活 动区。 另外， 由 于日冕 磁场的 
精确测 量存在 着大量 的技术 困难， 在人们 构造太 阳磁场 三维结 构的过 程中， 太阳色 
球磁 场的观 测和研 究对于 我们推 断太阳 光球磁 场向上 的扩展 形式具 有重要 价值。 

太阳色 球磁场 的研究 表明， 活动区 磁场呈 现为伞 盖状向 外扩展 的结构 [2]。 鉴于 
太 阳大气 的密度 和温度 等参数 从太阳 光球层 向上发 生明显 的变化 ，人 们通常 利用光 
球磁 场观测 结果作 为边界 条件， 推论出 太阳伞 盖磁场 的普适 空间模 型[3]， 以 求解释 
太 阳宁静 区磁场 空间结 构的分 布特征 [4] 。这 些研 究进展 丰富了 人们对 太阳磁 场空间 
结 构的认 识和想 象力。 

自 从中国 科学院 国家天 文台怀 柔太阳 观测基 地的太 阳磁场 望远镜 和多通 道望远 
镜运转 以来， 获得了 大量太 阳光球 和色球 磁场的 高分辨 率观测 资料， 在 此方面 开展了 
系 列研究 工作。 在本 文中， 我们 将讨论 色球磁 场研究 结果和 存在的 问题。 

2.  磁 场精细 结构观 测研究 

怀柔 太阳多 通道望 远镜将 HP 谱线作 为其工 作谱线 之一。 该 谱线的 g 因 子约为 
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1， 在 宁静太 阳大气 中谱线 的等值 宽度是 4.2A。 谱线线 心形成 于色球 层而远 线翼形 
成于光 球层。 当 在线心 附近观 测时， 我们可 以获得 太阳色 球磁场 的信息 [5]。 

2.1  太阳 色球磁 场的非 均匀性 

怀 柔太阳 活动区 色球磁 场的观 测表明 ，黑子 磁场在 色球层 向外扩 展呈现 纤维状 
结构， 并 和色球 Hot 和 Hp 单色像 上的色 球精细 纤维结 构的走 向相一 致[1]。 它 向我们 
提供了 太阳活 动区磁 场从光 球向上 扩展的 可能空 间精细 结构特 征[6]。 

在 色球宁 静区磁 场的研 究中， 张枚等 [7’  8]利 用超深 度积分 的方法 首先获 得太阳 
Hp 色球宁 静区的 高分辨 率磁图 (图 1)。 磁图中 的磁元 的分辨 率约为 3 〜 4”。 发 现色球 
宁 静区磁 场的分 布与光 球极为 相似。 这 种相似 性不仅 包括网 络边界 磁场， 而 且包括 
内网 络场。 他们在 分析太 阳边缘 附近的 色球磁 图时， 未 能发现 色球宁 静区磁 场的较 
强 的水平 分量。 这和 以往人 们所设 想存在 差异。 以往的 宁静区 磁场模 型是建 立在太 
阳 大气磁 场静态 平衡的 假设下 ，认 为宁静 区磁场 从网络 边界向 上扩展 并向内 网络延 
伸， 形成太 阳宁静 区磁场 伞盖。 


图 1 太阳日 面 中心附 近同一 局部区 域光球 (左 ） 和色球 (右 )视 向磁图 。观测 区域为 4.6'x3.4'。 

白为正 极性和 黑为负 极性。 等 强度线 分别为 15,  30,  60,  120 高 斯磁场 强度。 

有 人在研 究了太 阳磁场 大气的 光谱后 推论， 在滤掉 填充因 子的影 响后， 真实 
光球 磁元的 尺度可 能小于 0.2〃  [9]。 如果我 们承认 太阳光 球宁静 区磁场 由小于 1" 
的细小 磁流管 组成， 并 难以解 释它在 太阳深 层大气 中的形 成机理 而承认 它的存 
在， 那 么色球 磁场的 非均匀 性向我 们提出 同样的 课题， 例如， 它的 磁流体 力学条 
件 又如何 。在 分析怀 柔太阳 光球和 色球宁 静区磁 图时, 我们应 当承认 这些磁 图并未 
达到地 面观测 结果中 的最佳 分辨率 情况, 即小于 0.5"。 这就 是说， 张 枚等人 的观测 
结果 并不能 完全确 定光球 宁静区 光球精 细磁元 的磁场 在色球 层扩散 与否， 但是这 
种 扩散的 程度被 限制在 一个有 限的尺 度内。 换句 话说， 太阳 光球宁 静区磁 场基本 
上扩展 到了色 球层， 而未 在较低 的层次 返回光 球或具 有较强 的水平 分量。 到现阶 
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段， 日 冕磁场 的精细 结构还 无法被 获得。 张枚 等人的 观测结 果是和 TRACE 卫星 
171  A 单色像 的结果 相一致 [1()] 的。 从 171A 单色 像的结 构可以 发现， 171A 单色像 
呈纤 维状从 光球磁 元向上 扩展， 而并未 完全弥 散开。 如果承 认太阳 磁场大 气中的 
磁冻结 条件， 那么我 们可以 认为这 些纤维 状结构 基本上 反映了 磁力线 的走向 。当 
然， 日 冕精细 结构不 能和磁 场完全 等同， 一部 分日冕 磁场可 能由于 附近的 等离子 
体未被 激发而 未能被 推测到 (图 2)。 


图 2 太 阳磁场 可能以 非均匀 (纤 维状) 的形 式向上 扩展。 灰色 区域为 TRACE 卫星观 测到的 
171A 纤维 结构。 实 线箭头 标出沿 171A 纤维方 向的磁 力线， 虚 线箭头 标出可 能存在 的部分 

磁 力线。 


2.2  太阳 色球磁 场反变 

当分析 HP 色球活 动区磁 图时， 我们 会发现 在色球 磁图上 存在部 分区域 的磁场 
分 量和光 球层不 一致。 这可能 是光球 磁场向 上延伸 的结果 [6]。 陈济民 等[11]首 先指出 
在 HP-0.24A 波长获 得的活 动区色 球磁图 中的强 场区域 附近， 存在相 对于光 球磁场 
反号 区域， 并 被称为 CAZJ 反转 [12]。 这一 观测结 果被较 为系统 研究， 例如， 李威等 
对这种 HP 色球磁 图结构 做了大 量的资 料分析 [13]。 

在 分析了  HP 谱线形 成特征 之后， 我们 可以推 论这种 HP 色球磁 图上的 结构产 
生的几 种可能 性：① 真实 的太阳 局部磁 场扭曲 结构； ② HP 谱线轮 廓在活 动区中 
的局部 区域反 转造成 Stokes 参数 V 反号 [12]; ③ HP 谱线翼 上的光 球伴线 的干扰 [14]。 
应当 指出， 相对于 光球层 HP 谱线 线心的 形成高 度小于 2000km。 当分 析的色 球反变 
磁 结构的 尺度远 大于色 球和光 球层之 间的高 度差时 ，我 们应当 注意到 两层之 间磁场 
通量守 恒[15]: 

毋 5_dS  =  0， 

这里 3 为磁场 强度， S 为 在光球 和色球 磁图上 磁通量 通过的 面积。 如 果这种 扭曲磁 
结 构相对 稳定， 它同样 应粗略 符合磁 流体力 学的静 平衡条 件[16]。 另外， 我 们难于 
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想 象存在 于黑子 本影上 空的色 球反变 磁结构 ，因 为黑子 光球本 影磁场 通常是 垂直于 
曰面。 这样， 如 果存在 真实的 色球磁 场反变 结构， 这种 扭转磁 力线的 尺度应 当受到 
一定 限制， 并在太 阳光球 层的矢 量磁图 上反映 出来。 正如 Alfven 和 Falthammer 指 
出的， 缠绕磁 绳磁能 降低的 条件是 [17]: 

J»dr>2J: 办 dr， 

这里 为环向 磁场， 尽 为轴向 磁场， a 为磁绳 的半径 (图 3)。 这就 是说， 当 环向场 
的 磁能密 度大于 轴向场 的磁能 2 倍时， 磁通 量管的 结构变 成不稳 定的。 


图 3  —种缠 绕而打 结的磁 力线束 状结构 。轴 向磁场 为丛， 环向 磁场为 

另外， 进行不 同波长 观测的 邢 的 Stokes 单色像 分析， 也 是诊断 即 谱 线翼上 
的光球 伴线的 干扰而 在单一 波长的 HP 磁图上 产生符 号反转 的有效 方法。 

2.3  太阳 色球磁 场和活 动现象 

太阳 的色球 层是反 映太阳 活动现 象的一 个重要 层次。 在太阳 耀斑活 动区， 由于 
磁 力线的 分布可 能偏离 势场而 积聚触 发耀斑 的无力 场磁能 。扭 曲的磁 力线可 能在色 
球磁 图中显 现出来 [15]。 另 一个重 要的研 究课题 是暗条 的磁场 结构。 统计结 果表明 
暗条爆 发和日 冕物质 抛射之 间存在 密切的 联系。 包星明 等[18] 获得了 宁静区 域暗条 
附近的 HP 色 球磁图 和对应 的光球 磁图， 以求研 究暗条 本身和 附近区 域磁力 线的分 
布状态 。它可 能对我 们研究 暗条爆 发和日 冕物质 抛射过 程中磁 场的初 始分布 特征具 
有 一 ■定的 意义。 

3. 磁 场研究 的困难 和问题 

在 分析了  HP 色 球磁场 研究获 得的结 果时， 我们应 当看到 可进行 色球磁 场测量 
的 谱线并 不多。 HP 谱线 亦非较 强的磁 敏线， HP 色球磁 图往往 具有较 光球磁 图更大 
的噪声 水平。 当使用 超深度 数据积 分时， 虽然可 以使磁 图的噪 声水平 降低， 但磁图 
的 分辨率 也可能 降低。 这使我 们在分 辨磁场 的精细 结构方 面存在 一定的 难度。 应当 
指出 HP 谱 线形成 在一个 较宽的 深度范 围内。 另外， 太 阳色球 层中的 不同结 构的形 
成高度 亦可能 不同， 例如， 暗条、 黑子 本影和 黑子超 半影纤 维等， 以 至于在 精确测 
定色 球磁图 中磁场 的形成 层次和 太阳低 层大气 中磁场 纵向梯 度等方 面存在 一定的 
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困难。 另外， 怀柔 色球磁 场的测 量方法 为视频 磁象仪 通常的 方法， 即 在单一 波长上 
获得 Stokes 参数 F 的数 值。 因此， 有必要 利用不 同波长 获得的 磁图， 进行 综合分 
析[13]。 这 样可以 弥补非 Stokes 参数仪 所带来 的不利 因素。 

同时， 我们应 当看到 近年来 国际上 已经在 红外波 段进行 色球磁 场的观 测和研 
究。 另外， 大 量的太 阳活动 磁现象 形成在 日冕， 仅仅依 赖于光 球和色 球层的 观测资 
料来研 究太阳 磁场的 空间结 构往往 不够。 结合 光球、 色 球磁场 以及日 冕的形 态进行 
综 合性研 究很有 必要。 
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Physical  Explanation  of  Linear  Polarization  Measurement  of 

Flash  Spectrum 


太阳物 理研究 中未解 的难题 之一是 日冕物 质加热 问题。 事 实上， 它也可 称为色 
球和 日冕物 质加热 问题。 在如此 大的尺 度上， 色 球和日 冕处于 我们地 球上无 法模拟 
的一种 热力学 状态， 既 严重偏 离热动 平衡， 又存 在随高 度急剧 变化的 温差。 人们试 
图用 MHD 波的 加热或 微耀斑 加热等 机制解 释这一 难题， 但迄 今为止 只获得 部分成 
功 。而 测量色 球和日 冕的偏 振度成 为进一 步了解 这些区 域的物 理学状 态从而 提供加 
热问 题的物 理解释 的一条 途径。 

在没有 剧烈活 动的情 况下， 在 可见光 波段， 太阳 光球的 辐射强 度比色 球和日 
冕的 辐射强 度高过 3 个 量级。 因此， 我 们要得 到在色 球和日 冕中产 生的偏 振度， 
需要减 去光球 背景。 事实上 ，关于 发射谱 线偏振 的测量 ，至 少早在 2003 年， Sheeley 
和 Keller[1] 在美国 Kitt  Peak 天 文台用 1.5mMcMath-Pierce 望 远镜就 给出了 太阳边 
缘内 (吸 收) 和太阳 边缘外 (发 射) 的多条 谱线的 测量， 使用的 偏振分 析器为 ZIMP0L 
I。 他 们的观 测结果 表明， 所 有谱线 的线偏 振度都 不超过 1%。 难 以解释 的是， 
对显 示出较 强散射 特征的 Na  1  /1  5889  D2 和 He  1  /15876  D3 线， 边 缘内的 偏振度 
高 于边缘 外的偏 振度。 由 于偏振 度直接 和接收 到的辐 射强度 相关， 即使在 很好的 
视 宁度条 件下， 企图 完全阻 挡杂散 光和天 空散射 背景也 是不可 能的。 这是 由于挡 
板离 望远镜 太近， 望远 镜所张 立体角 太大。 因此， 最 理想的 测量是 在日全 食发生 
时段。 此时 月球不 仅阻挡 了太阳 光球直 接进入 望远镜 的辐射 (消 除了杂 散光) ，而 
且是在 很远处 阻挡。 此时 比较日 冕仪观 测来， 从月球 处看望 远镜的 立体角 很小， 
地球大 气产生 的散射 光也小 得多。 因此 无光球 背景的 色球和 日冕偏 振测量 不是一 
种常规 测量， 而是在 特定条 件下的 测量。 这 是难点 之一。 另一 方面， 全食 时最长 
的延续 时间也 只有短 短的几 分钟， 如何设 定合适 的曝光 时间等 也是难 点问题 。这 
更加 增加了 测量的 难度。 

测量色 球和日 冕的偏 振有两 种方法 ，其 一是成 像观测 ，另外 一种就 是光谱 观测。 
显然， 光谱测 量比成 像测量 要难。 这是因 为如果 没有采 用很好 的监视 措施， 要将狭 
缝准确 地放置 于月面 边缘与 之相切 是很困 难的。 这也是 实现闪 耀偏振 光谱测 量的另 
一个 难点。 因 此在日 全食条 件下的 偏振测 量首先 是由偏 振成像 方式实 现的。 

早在  1878 年， Schuster[2]$ 报道了  Prazmowski  (1860),  Jansen  (1871) 和  Winter 
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(1871) 对日 全食的 白光观 测结果 ：离开 太阳边 缘高度 越大， 偏振度 越大， 而 Wright 
于 1878 年的结 果与此 相反。 随后， 有 很多人 进行了 观测并 给出了 结果。 这 些结果 
反 映了三 个问题 ： 1) 偏振度 大小， 包 括谱线 偏振和 连续谱 偏振；  2) 偏振度 随高度 
的 变化；  3) 偏振 方向。 

关于 第一个 问题， 观测 结果从 0.65% 到 60% 均有报 道[3 〜 9]。 事 实上， 这 一问题 
的答 案随着 所用滤 光器中 心波长 大小和 透过带 宽度而 变化； 第 二个问 题的答 案是: 
既有 观测到 偏振度 随高度 增加而 减小的 [4]， 也有观 测到随 着高度 增加而 增大的 [3]， 
更有观 测到在 1.2 到 1.72 太 阳半径 范围内 ，连 续谱偏 振度随 高度从 31% 增加到 43% 
然后 减少到 37%, 谱线偏 振度从 8% 增加到 30% 然后 减少到 23%[5]o 关于第 三个问 
题的 答案， 即使是 白光偏 振的观 测在偏 振方向 分布和 偏振度 上报告 的结果 也不一 
致[7]。 需 要指出 的是， Badalyan 和 Sykor， 在 日冕绿 线窄波 段观测 得到偏 振度随 
高度从 0.5% 到 31% 变化 的结果 ，而 Pinter 和 Rybansky[9] 在 2001 年 6 月 21 日的日 
全食测 量中采 用同样 的日冕 绿线和 12A 的透过 带半宽 得到了 最高为 53% 的偏 振度。 

显然， 以上测 量结果 显示出 ： 1) 不 同谱线 的偏振 度存在 很大的 差异；  2) 偏振 
度 随高度 变化；  3) 不仅 谱线而 且连续 谱也可 能存在 很强的 偏振。 但是， 观 测结果 
的 差异除 了测量 误差不 同外， 与 以下因 素有直 接关系 ： 1) 白 光观测 还是滤 光器观 
测；  2) 滤 光器透 过带的 半宽；  3) 观测 时间， 即日 食发生 的时间 不同。 

人们可 根据日 冕形状 (密 度等的 变化) 随时 间变化 的事实 很容易 推断出 在离太 
阳边缘 确定的 高度， 任何一 条谱线 的偏振 度必然 随时间 变化。 

相对 成像观 测来讲 ，进 行闪耀 偏振光 谱的观 测可直 接比较 不同谱 线偏振 度的差 
异， 更重要 的是， 通 过这种 观测毫 无疑问 地更能 准确得 到太阳 高层大 气物理 状态的 
信息。 然而， 一般 说来， 其 空间分 辨率不 如成像 观测。 

有资 料记载 的闪耀 偏振光 谱的测 量尝试 开始于 2006 年 发生在 埃及、 利 比亚和 
土 耳其日 全食的 观测。 这是由 Stenflo 小组 实施的 [1G]。 但是， 由 于以下 原因， 他们 
的 实验归 于失败 ： 1) 采用 的凹面 光栅成 像产生 的像差 和色差 。从分 (光) 束器 (beam 
splitter) 出 来的两 束正交 (0， e) 线 偏振光 产生了 不同的 像差和 色差；  2) 仪器 内部元 
件太 紧密， 光 栅前无 狭缝产 生的杂 散光；  3) 曝 光时间 过长， 导 致一些 谱线如 Ha、 
和氦 D3 线等 出现 饱和；  4) 企 图在短 时间内 得到可 见光全 波段闪 耀偏振 光谱。 
然而， 他们 首先运 用了监 视器来 保证狭 缝与月 面边缘 相切的 技术。 

屈中 权在与 Stenflo 等人讨 论后， 借鉴了 他们的 经验， 带 领其研 究小组 参加了 
由国家 天文台 组织的 2008 年 8 月 1 日 甘肃金 塔县的 日全食 观测， 成 功地得 到了从 
502.5nm 到 528.5nm 包括了 几十条 谱线的 闪耀偏 振光谱 [11] 。这是 国际 上第一 次获得 
此类 光谱。 它具有 如下和 太阳第 二光谱 （Stenfk^Gandorfer 等 在日面 边缘内 5 角秒 
左右 处狭缝 平行于 日面边 缘采集 [12,  13] 的 宁静区 线偏振 光谱) 相似 的特点 ： 1) 第二 
光谱 比第一 (普 通的 吸收) 光谱 具有更 丰富的 细节， 而闪 耀偏振 光谱具 有比对 应的闪 
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耀 强度光 谱本身 更多的 细节；  2) 强吸 收线的 第二光 谱偏振 度不一 定大， 反之 ，弱 
吸收线 的偏振 度不一 定小。 强 弱闪耀 光谱线 对应的 线偏振 度也是 如此。 但是， 与第 
二太阳 光谱不 同的是 ： 1) 高偏 振度。 第二太 阳光谱 最大偏 振度为 4.5%， 这 一点发 
生在 紫区， 一 般情形 下小于 1%， 而屈 中权小 组测量 到的最 高偏振 度达到 35%， 与 
Badalyan 和 Sykora[8] 等用 最常 见的日 冕发 射绿线 FeXIV  530.3nm 成 像观测 的 结果基 
本一致 (波 段接 近)；  2) 不同 的轮廓 结构。 如在测 量到的 光谱范 围内， 最大的 偏振度 
产生 于中性 铁线、 铜线等 金属线 和碳分 子线， 而 相应谱 线的第 二光谱 偏振度 相对它 
们周围 的谱线 而言是 比较 低的。 

需 要指出 的是， 太阳闪 耀光谱 偏振测 量还远 远没有 完成。 有以下 工作需 要在将 
来 完成： 

1)  全 波段的 观测， 特别 是高光 谱分辨 率和高 空间分 辨率的 观测； 

2)  空 间变化 模式。 不同 高度、 纬 度和经 度三维 空间的 定量变 化需要 进一步 确定; 

3)  时间 变化。 不同时 间发生 的日全 食测量 结果的 比较； 

4)  偏振 方向的 确定。 是否所 有空间 点上偏 振方向 (电 磁波 中电矢 量振动 方向) 
平行于 或垂直 于太阳 边缘。 

最后， 给 出与观 测结果 相符合 的物理 解释将 是一件 更困难 的事。 目前的 观测表 
明， 单 纯散射 给出的 上限为 Chandrasekhar 极限： 11.7%[14]， 只是屈 中权等 人观测 
到的 最高偏 振度的 1/3。 显然， 下 列其他 物理机 制或有 待发现 的机制 同样发 挥了重 
要的 作用： 

1)  辐射场 的各向 异性； 

2)  产生 散射的 原子或 离子内 在起偏 振性； 

3)  碰撞 过程； 

4)  谱 线线吸 收和连 续吸收 之比。 

因此， 未来 的理论 任务是 如何将 这些机 制统一 在一个 理论框 架内， 定量 地重现 
观测 轮廓。 
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汉勒效 应与湍 动磁场 


The  Hanle  Effect  and  the  Turbulent  Magnetic  Field 


1. 汉 勒效应 (Hanle  effect) 及 其磁场 测量重 要意义 

天 文学家 很早就 注意到 稀薄的 太阳日 冕等 离子体 物质对 光球辐 射的共 振散射 
形成的 线偏振 具有平 行于太 阳边缘 的倾向 特征。 偏振的 含义是 指电磁 波电矢 量振动 
具 有一定 的内在 “偏爱 ”方向 。偏振 的产生 是因为 太阳大 气离子 在其光 谱的波 长上， 
向 各个方 向散射 阳光， 而它 接受的 光子主 要来自 它下面 的光球 辐射。 虽然光 球各点 
相对于 该大气 离子的 辐射方 向均不 相同， 即日面 辐射在 该点存 在各向 异性， 但总体 
积分 的效果 导致该 点散射 光总是 具有平 行于局 地太阳 边缘的 特性。 

以上所 述是在 不考虑 磁场存 在的前 提下， 纯大 气散射 的偏振 效果。 理论 研究指 
出， 太阳大 气中的 磁场不 仅普遍 存在， 而且 广泛地 影响其 中的各 种物理 效应。 其中 
之一就 是磁场 会造成 日冕偏 振散射 光的退 (消) 偏振 [1]。 理由 如下： 处 于高温 太阳大 
气 中的离 子力图 保持高 速直线 运动， 但 是在太 阳磁力 线的束 缚下， 它 的轨迹 会从直 
线弯曲 成以磁 力线为 中心的 螺旋线 。想象 有这样 一个离 子吸收 了某条 光球特 征谱线 
中的 光子， 在它有 机会再 辐射或 散射这 个光子 之前， 它 的螺旋 运动将 造成它 的部分 
“失 忆”， 即它的 偏振方 向不再 与原先 入射光 子保持 一致， 也就 是说， 磁场 造成的 
回旋 运动导 致偏振 的部分 消除， 包括偏 振度和 偏振面 方向的 改变。 所以， 这 个离子 
在 磁场的 干扰下 实际上 已经失 去了入 射方向 的记忆 ，因 此它射 向我们 观测者 的光将 
必然 是退偏 振的。 这个 物理过 程就称 为汉勒 效应， 它是 以最早 发现该 规律的 德国物 
理学家 (Wilhelm  Hanle,  1901 〜 1993) 的 名字命 名的。 图 1 是简 要介绍 汉勒效 应在磁 
场 存在条 件下， 对原子 和离子 散射偏 振的物 理调制 [2]。 

汉 勒效应 在测定 太阳大 气磁场 的方向 和强度 上得到 了广泛 应用。 例如， 太阳边 
缘 日珥磁 场引起 原子能 级塞曼 (Zeeman) 分裂， 汉勒 效应将 这些谱 线部分 消偏振 (去 
偏振) 和 偏振面 旋转， 于 是我们 测定遗 留下来 的剩余 偏振度 和偏振 方向， 并 结合日 
珥中的 谱线辐 射传输 模型即 可推算 日珥中 的大尺 度磁场 结构。 另一 方面， 汉 勒效应 
也 可应用 到太阳 表面的 磁元探 测上， 尤其是 对微弱 磁场的 高精度 测量。 这些 弱磁场 
极易受 周围湍 动流体 的驱动 而不断 演化， 所以它 们的测 量一直 都是太 阳物理 实测领 
域 的一个 难点。 

我们 知道太 阳表面 强磁场 (黑 子和 网络磁 场等； 千高斯 量级) 区 域仅占 有太阳 
0.2% 的表 面积， 而强场 外的弱 场区域 (网 络内 磁场， 即 不稳定 的湍动 磁场) 却高达 
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99.8%! 因此即 使弱场 区域估 计的平 均值只 有数十 高斯， 但总 的磁场 通量与 强场相 
比是 处于同 一个或 更高数 量级。 可见， 弱 磁场虽 然不易 测量， 但它们 蕴含的 总磁能 
量不可 低估， 它可能 携带着 比强磁 场区域 更多的 磁流。 所以， 弱磁场 总被人 们形象 
地称为 “难 以发现 的湍动 磁流” （the  hidden  turbulent  flux) ， 或 “难以 发现的 磁性” 
(the  hidden  magnetism)。 

科学家 Stenflo 在 20 世 纪八九 十年代 曾经详 细论述 了汉勒 效应作 为一个 物理工 
具在 分辨和 诊断湍 动磁场 通量方 面的应 用前景 [3,  4]。 他 指出汉 勒效应 是了解 湍动磁 
场 的有效 途径， 但 必须首 先解决 汉勒效 应中的 所有辐 射转移 问题， 并 且需要 找到合 
适的 谱线进 行有效 观测。 在此基 础上与 塞曼效 应综合 考虑， 建 立一套 合理的 适用于 
不同量 级磁场 的诊断 方法。 在硬 件上， 我们 还需要 借助高 时间、 高 空间、 和 高光谱 
精度 的太阳 观测仪 器才能 最终获 得可靠 的测量 结果。 因此， 过 去相对 落后的 测量方 
法和手 段曾是 制约湍 动磁场 测量发 展的两 个主要 因素。 


图 1 汉 勒效应 基本示 意图。 

黑色 粗箭头 代表磁 场矢量 方向。 

2. 湍动 磁场测 量的最 新进展 

随着 2006 年日本 Hinode(  “ 日升” ）空 间太阳 望远镜 (口径 50cm) 项目的 成功实 
施 ，其 上搭载 的光谱 偏振仪 不仅证 实了以 前少数 地面设 备发现 的网络 内湍动 磁场的 
视向成 分[5]， 也发现 了令人 惊讶的 遍布宁 静区的 强水平 磁场成 分[6〜8]。 这些 发现或 
许就是 隐藏在 宁静太 阳表面 的湍动 磁流， 我们很 可能正 处于揭 开它的 神秘面 纱的时 
代。 这些 结果相 当令人 振奋， 因为 它们将 有助于 研究隐 藏磁流 与太阳 色球和 日冕加 
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热 的密切 联系， 也有 助于搞 清它们 与太阳 磁场周 期活动 的复杂 关系。 

这些最 新的基 于汉勒 效应的 观测结 果证实 了太阳 表面的 确存在 强度量 级至少 
为百高 斯的普 遍场， 比以前 利用高 精度塞 曼分裂 原理的 偏振分 析器得 到的结 果高约 
近一个 量级！ 这 说明汉 勒效应 探测到 了以前 没有发 现的很 多微结 构磁流 。图 2 显示 
的是一 幅宁静 区米粒 组织的 矢量磁 场观测 图[7]。 通 过这些 数据， 人们 不仅更 加确信 
了 这些湍 动场的 真实普 遍存在 ，而 且也意 外地发 现这些 横场和 纵场分 量的二 维分布 
特征 是完全 不同的 ，其 中横场 的强度 (平均 55Gs) 也 显著地 高于纵 场分量 (平均 10 高 
斯 )。 但是 得到的 湍动磁 场分量 间的比 例关系 仍与理 论结果 有显著 差异。 这 可能说 
明， 要么 Hinode 空间 望远镜 磁场空 间分辨 能力仍 不够， 要么 就是现 有理论 有待重 
要 修正。 与观测 是相符 的是， 最近的 数值模 拟也显 示湍动 磁场在 Hinode 观 测的谱 
线处的 横场应 该比纵 场分布 更为延 展[9, 1()]。 


图 2 太阳米 粒组织 (左 图) 和 矢量磁 场分布 (右 图)。 

右图 中等高 线是叠 加在米 粒组织 上的磁 场强度 
白 色等高 线代表 横向磁 场分量 
黑色 等高线 代表纵 向磁场 分量。 

3. 湍 动磁场 测量中 有待解 决的关 键问题 

虽然 Hinode 卫星在 太阳湍 动磁场 方面取 得了令 人瞩目 的观测 成果， 但 对于光 
谱 线偏振 的理解 尚有待 深入， 需要进 一步确 定的是 ： （1) 水平 磁场分 量是否 真的比 
磁流 管足点 处扩展 很多； （2) 纵 向场是 否仍然 存在没 有被分 辨出的 超精细 结构； 
(3) 水 平磁场 是否也 存在没 有被分 辨出的 超精细 结构， 若是 的话， 那 么将可 得到水 
平 场与纵 向场通 量基本 平衡的 结论； （4) 如果纵 向和横 向网络 内磁场 都包含 着相互 
平 行但方 向相反 的磁力 线束， 那么纵 向场分 量的通 量将被 低估， 而横 向场分 量仍保 
持 不变， 说明 二者通 量可能 平衡； （5) 如 何利用 汉勒效 应研究 太阳更 高层次 色球的 
隐 藏磁场 (Hinode 主要 观测的 是太阳 光球层 次)？ 

显然， 为 解决这 些关键 问题, 科 学家需 要在努 力发展 更大口 径望远 镜的基 础上， 
不断发 展新的 观测手 段和理 论模拟 方法。 新的观 测手段 表现在 寻找更 多适合 观测的 
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不 同谱线 和发展 更加合 理的磁 场反演 技术。 我们 深信， 随着这 些新技 术新设 备的不 
断 涌现， 探测 太阳湍 动磁流 的难题 终将得 到圆满 解决。 
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日冕 磁场红 外测量 


Infrared  Measurements  of  Coronal  Magnetic  Field 


1.  日冕磁 场测量 的困难 

作为 太阳的 最外层 大气， 日冕是 对地球 空间环 境直接 施加影 响的物 理领域 。日 
冕磁场 在太阳 活动中 起着举 足轻重 的作用 ，它们 在中低 层日冕 中广泛 存在并 主导着 
各 种演化 现象， 但 是人们 无法轻 易直接 测量到 它们。 这 主要是 由于日 冕的特 殊物理 
条件决 定的。 它的 极低表 面亮度 (百万 分之一 日面亮 度)、 来自 底部光 球表面 的强辐 
射 干扰、 超高温 (百 万度) 以及本 身磁场 的微弱 (十 高斯 量级) 等 因素， 导致常 规状态 
下 利用可 见光发 射谱线 (如 ，高 次电离 铁离子 FeXIV 的 发射线 5303A) 测 量日冕 磁场相 
当 困难。 很小的 源自地 球大气 和仪器 内部的 杂散光 就足以 煙没日 冕磁场 信号。 

相比 较而言 ，利 用发射 谱线测 量日冕 的圆偏 振信号 也要比 测量线 偏振信 号困难 
得多。 这是 因为日 面边缘 的日冕 磁场视 向分量 强度比 横向分 量小了 一至两 个数量 
级。 因此， 如此 弱的圆 偏振信 号常常 因为观 测技术 条件的 不足难 以被探 测到。 

另 一方面 ，虽然 可以根 据太阳 耀斑爆 发期间 的日冕 大气等 离子体 辐射的 某些物 
理 效应， 采用 射电技 术的方 法对强 黑子附 近日冕 磁场进 行量级 估算。 但这种 方法得 
到的磁 场强度 一般存 在较大 误差， 而且 空间分 辨能力 有限。 相比较 而言， 日 冕禁发 
射线的 测量不 需要太 阳爆发 就可以 对日冕 磁场进 行常规 观测。 

由 于长期 以来可 供利用 的日冕 磁场资 料很少 ，许多 太阳物 理学家 都只好 借助于 
光球 磁场外 推的数 值方法 对日冕 磁场进 行理论 推算。 从严 格意义 上讲， 虽然 它们能 
够在一 定程度 上方便 了人们 研究日 冕磁场 结构， 但是这 些理论 或经验 结果也 许与真 
实的日 冕磁场 偏差很 大[1]。 

可见， 日冕 磁场的 直接测 量是一 个充满 挑战、 不 易逾越 的科学 难关。 

2.  日冕 磁场测 量在红 外波段 的突破 

自从太 阳物理 学家于 20 世纪 60 年 代发现 了日冕 红外禁 发射线 (电 离铁线 FeXIIl 
10747A 和 FeXIIl  10798A 等) 在日 冕 磁场测 量中的 潜在应 用前景 以来， 人们对 在可见 
光 红区范 围外的 观测寄 予厚望 并且立 即在实 测中进 行检验 ，期 待利用 这些谱 线的塞 
曼效应 和汉勒 效应来 获取类 似光球 磁场数 据的日 冕二维 磁图。 

日冕 禁发射 线相关 的量子 理论在 20 世纪 70 至 80 年代已 基本发 展成熟 ，为 
后来推 动禁线 日冕磁 场的测 量和反 演工作 奠定了 必要的 理论基 础[2,3] 。步入 20 世纪 
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90 年代， 随着 美国和 欧洲对 红外太 阳物理 观测的 重视和 新型探 测设备 的应用 ，利 
用红外 波段日 冕禁 发射线 探测微 弱的日 冕磁场 的前景 逐渐变 得明朗 起来。 

2000 年 以美国 国立太 阳天文 台和高 山天文 台为核 心的科 学团组 首次成 功地利 
用 10747A 这条谱 线测得 在日冕 0.12 和 0.15 个太阳 半径高 度处的 两个点 源的圆 
偏振 斯托克 斯分量 ，直接 得到日 冕磁场 强度为 10 高斯量 级的可 靠结论 ，从 而拉开 
了  21 世纪日 冕磁场 红外测 量的序 幕[4]。 

在此 基础上 ，四 年后夏 威夷团 组夏威 夷海拔 3000m 处建成 了一架 4.6m  口径的 
日冕仪 SOLARC (邻边 活动区 及日冕 无散射 光天文 台)， 配置了 一架先 进的光 纤光谱 
偏振分 析仪， 巧妙 地将二 维日冕 局部区 域转换 成一维 的光谱 仪扫描 狭缝， 进 一步成 
功地 观测到 了二维 同时的 圆偏振 分量图 [5] 。图 1 显 示的是 2004 年 4 月 7 日 在夏威 
夷获 取的国 际首幅 局部日 冕矢量 磁图。 虽 然仅取 得有限 数据， 但是人 们成功 得到了 
日 冕局部 视向磁 场分布 资料， 实现了 天文学 家长期 的一个 梦想。 

随后， 美国高 山天文 台和国 立太阳 天文台 的太阳 物理学 家开展 合作， 在 萨克峰 
天文 台利用 他们新 研制的 CoMP (日 冕 多通道 偏振) 设备首 次发现 日冕 中大尺 度阿尔 


20% 线偏振 


圆偏振 


v  V 


图 1 日冕禁 发射线 10747A 的线 偏振和 圆偏振 信号。 

黑 色横棒 代表日 冕磁场 的横向 分量， 等高 线轮廓 代表日 冕磁场 的视向 分量， 蓝色 与黄色 

等高 线代表 符号相 反的视 向磁场 分量。 


日 冕 磁场红 外测量 
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芬 波存在 的直接 证据， 为太阳 日冕加 热问题 的解决 提供了 关键观 测证据 [6]。 CoMP 
日冕仪 还配置 了前置 滤光片 和双折 射里奥 滤光器 来进行 宽视场 窄波段 成像， 从而在 
有效 光谱范 围 内使日 冕观测 的空间 区域较 之大为 扩展。 

3. 日 冕磁场 红外波 段测量 中未解 决的关 键问题 

为充分 利用大 量日冕 磁场偏 振数据 ，人 们已 经意识 到下一 步的关 键问题 是如何 
解决日 冕磁场 红外数 据的理 论反演 问题。 日冕发 射线的 汉勒效 应中包 含着日 冕磁场 
信息， 但理 论上的 解决尚 存在相 当大的 难度， 至 今也没 有得到 真正的 突破。 我们目 
前暂 时可以 直接从 红外波 段观测 资料中 提炼出 来的是 根据塞 曼分裂 原理得 到的日 
冕 视向磁 场分量 和根据 汉勒效 应得到 的横向 磁场方 向等两 个信息 ，而 且横向 分量的 
方向 还存在 90° 和 180° 不确 定性。 所以我 们还必 须借助 其他现 有理论 和观测 资料来 
约束和 分析这 些观测 结果， 以便从 另一角 度研究 日冕磁 场反演 问题。 

图 2 展 示的是 日冕磁 场的红 外线偏 振观测 数据与 基于光 球磁场 外推的 理论线 
偏振 的比较 [7]。 这些理 论值是 在靠近 日面边 缘黑子 的上空 有限日 冕区域 得到的 ，而 
且也 是与观 测值差 异最小 的区域 层次。 这说明 如果参 数设定 合理， 理 论分析 结果将 
对解决 日冕磁 场横向 分量测 量中的 90° 和 180° 不确 定性起 到帮助 作用。 


「、、、、、 '、、、、、、、、、、: 
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图 2 日冕禁 发射线 10747A 的线偏 振信号 观测与 模拟的 比较。 

黑色 横棒是 观测得 到的日 冕磁 场横向 分量， 红 色横棒 是理论 计算得 到的日 冕磁 场横向 分量。 

与日 冕磁 场反演 问题伴 随的另 一个关 键问题 是如何 得到日 冕红 外辐射 源的空 
间位置 分布， 因 为这涉 及如何 处理日 冕红外 辐射光 学薄的 问题。 根据 最新的 观测与 
理论 的比较 结果， 虽 然在日 冕一般 区域， 红外 辐射源 空间分 布比较 弥散， 但 在较强 
磁场 区域， 例 如太阳 黑子的 上空， 日冕红 外辐射 主要集 中在离 日面边 缘较近 的相对 
较薄的 层次。 这 也说明 针对黑 子或日 珥的日 冕磁场 测量不 但是可 能的， 而 且是可 
靠的。 

日 冕磁场 测量的 过程正 沿着点 — 线—面 — 全冕的 趋势迅 速发展 ，尤 其是 以美国 
夏 威夷大 学天文 研究所 、美 国国立 太阳天 文台和 高山天 文台等 三个团 组的发 展最为 
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典型。 美国下 一代超 大型地 面设备 ATST (高 技术 太阳望 远镜) 若 顺利安 装完毕 ，有 
望在日 冕磁场 红外测 量上取 得更为 显著的 成就， 这也将 为促进 红外探 测技术 和设备 
在 日冕物 理学中 的应用 提供了 极好的 机遇。 
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日冕磁 场的射 电诊断 

Radio  Diagnostics  of  Solar  Coronal  Magnetic  Fields 

1 . 日 冕磁 场的测 量是当 代太阳 物理亟 待解决 的问题 

在北 京召开 的国际 天文联 合会第 141 次研讨 会上， 多位知 名学者 在展望 未来的 
太 阳物理 发展前 景时， 不 约而同 地把日 冕 磁场的 测量列 为太阳 物理发 展所必 须解决 
的关键 性问题 之一。 众所 周知， 太 阳活动 的能量 来源于 太阳大 气中的 磁场， 目前我 
们关于 太阳磁 场的知 识则主 要来源 于太阳 底层的 大气- 光球层 的谱线 测量。 然而， 
太阳高 层大气 -日冕 是包括 耀斑、 日冕物 质抛射 在内各 种太阳 爆发的 主要起 源地。 
随 着日冕 高度的 增加， 当 地等离 子体的 密度逐 渐变得 稀薄， 从 而导致 光学波 段辐射 
的急剧 减弱， 使 我们几 乎不可 能测量 日冕层 的光学 谱线， 从而 无法用 测量光 球磁场 
的手 段来测 量日冕 磁场。 

未 来的日 冕磁 场的测 量手段 大体有 三个发 展方向 ： 其一是 对光球 测量的 磁场结 
合相 关的理 论向日 冕进行 外推； 其 二是利 用红外 波段的 谱线测 量日冕 磁场； 这两个 
专题 均有另 文加以 介绍， 下面 我们侧 重介绍 第三个 方向， 即日 冕磁场 的射电 诊断的 
基本 原理、 需 要解决 的问题 和面临 的主要 困难。 必须 指出： 红 外磁场 测量仅 适用于 
低 日冕， 而光球 磁场外 推的精 度也随 高度的 增加而 下降， 因而， 对于 中高层 日冕磁 
场的 诊断， 射 电方法 可能是 唯一的 手段。 

我们 知道， 射 电波段 是唯一 能在整 个日冕 的不同 高度均 能进行 观测的 重要窗 
口 。在另 一相关 的太阳 物理难 题中， 我们介 绍了太 阳射电 的辐射 和吸收 机制； 其中， 
回 旋同步 辐射、 回 旋脉泽 辐射、 回 旋共振 吸收等 机制直 接与辐 射源区 的磁场 相关。 
换句 话说， 通过射 电波段 的观测 和相应 的物理 机制， 我 们将有 可能获 取辐射 源区磁 
场 的重要 信息。 这原 则上是 一个数 学物理 中的反 问题： 所谓正 问题是 已知或 假设有 
关 的物理 参数， 然后 用某种 理论解 释观测 结果； 所谓反 问题则 是用观 测结果 和相应 
的 理论反 过来求 解一些 未知的 参数。 反问题 往往属 于不适 定的数 学物理 问题， 从而 
导致解 的不唯 一性， 因 此和正 问题相 比具有 更大的 难度。 

2.  用射 电方法 诊断日 冕磁场 的进展 

采用 不同类 型的射 电辐射 和相应 的理论 反演日 冕磁场 曾有若 干有益 的尝试 ，著 
名 的太阳 射电天 文学家 M.  R.  Kundu 在 1990 年 [1] 给出 了当时 日冕磁 场射电 诊断进 
展的 评述， 包括利 用厘米 波段偏 振测量 估算色 球上方 的活动 区磁场 强度； 利 用微波 
段的 回旋共 振辐射 计算活 动区上 方的日 冕磁场 强度； 还 有一个 有趣的 想法是 利用回 


•  60  . 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


^Si(G) 


A 

k 


i 


旋谱 线直接 测量日 冕磁 场等。 

基于 G.  A.  Dulk 等人于 1982 年对严 格的回 旋同步 辐射的 发射和 吸收系 数提出 
系列近 似公式 [2]， 太阳射 电学者 ZhouAi-Hua (中 国) 和 M.Karlicky (捷 克) 合作， 提出 
用回 旋同步 辐射的 流量、 谱 指数和 峰值频 率计算 微波爆 发源区 的磁场 强度， 及非热 
电子密 度的解 析表达 式[3]。 此后， Huang  Guangli 又提 出如果 增加回 旋同步 辐射的 
偏 振度的 测量， 可得到 回旋同 步辐射 与背景 磁场的 夹角， 即同 时得到 该磁场 沿视线 
方向和 垂直于 视线方 向的两 个分量 [4]。 除此 之外， 还有一 些新的 想法， 包括 利用不 
均匀 磁环中 产生的 回旋同 步辐射 诊断耀 斑环中 的磁场 分布; 利用 射电 精细结 构及其 
理论模 型估算 其源区 的磁场 强度等 。图 1 和图 2 分别给 出了一 个耀斑 事件中 的微波 
观测和 计算得 到的日 冕磁场 强度的 总强度 和两个 分量， 及其随 时间的 变化。 

观 测结果 
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图 2 在同一 事件中 的反演 结果。 
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图 1 该事件 中可观 测量的 演化。 
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需 要说明 的是： 日冕磁 场的射 电诊断 还依赖 于观测 设备的 类型。 一般 来说， 射 
电 观测手 段分为 两类： 动态频 谱观测 和成像 观测。 前者没 有空间 分辨的 能力， 却有 
较高的 时间和 频率分 辨率， 可以 获取各 种精细 结构的 信息。 而 且射电 频率和 日冕层 
的高度 有某种 对应的 关系， 可以用 来估计 射电辐 射源的 高度。 由此 可见， 利 用动态 
频谱观 测可以 诊断日 冕磁场 的大小 和时间 演化， 及其 随日冕 高度的 变化。 用 成像观 
测则可 得到日 冕磁 场在日 面的二 维分布 [5] (参图 3)。 


图 3  2004 年 1 月 1 日耀斑 中的日 冕磁场 的二维 分布。 

3. 三维 日冕磁 场的射 电重构 

显然， 新一 代的射 电观测 设备势 必要结 合频谱 和成像 观测， 向高 空间、 高时间 
和高 频率分 辨的方 向发展 ，例 如我国 的射电 频谱日 象仪和 美国的 FASR (频率 可调的 
日 象仪) 等 计划， 其主 要科学 目标之 一就是 实现日 冕磁场 的三维 重构， 这不 仅是太 
阳 射电物 理界， 也是 整个太 阳物理 界梦寐 以求的 目标。 当然， 在这些 设备投 入运行 
之前， 我们 必须从 理论上 做好三 维日冕 磁场射 电重构 方法的 准备， 这 将是一 项具有 
相当 难度的 工作。 

另 一项很 重要然 而尚未 进行的 工作是 :如何 把目前 三种日 冕磁场 的诊断 结果进 
行综合 比较， 以达到 互相验 证和取 长补短 的目的 。在日 冕磁场 尚无十 分完善 的测量 
方法 之际， 这 一工作 的重要 性也是 不言而 喻的。 
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4. 困 难所在 

综上 所述， 回旋同 步辐射 产生的 微波连 续谱的 反演， 是在 未来能 进行类 似于太 
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阳 光球磁 场测量 那样， 常 规和连 续的进 行日冕 磁场射 电诊断 的唯一 手段。 就 日冕磁 
场的 3 维射 电重构 而言， 仍 然存在 许多困 难有待 斛决。 

困难之 一是： 以上提 及的， 采用 GA.Dulk 等人的 回旋同 步辐射 的近似 公式反 
演日冕 磁场的 工作受 到其近 似条件 的限制 [2]。 比 如均匀 磁场的 假设， 因此只 能适用 
于致 密源； 又 如非热 辐射的 限制， 因此 只能适 用于微 波爆发 的极大 或者脉 冲相； 
G.  A.  Dulk 等人的 文章还 给出其 近似公 式的谱 指数、 谐波 系数、 传 播角、 低 能截止 
等一系 列参数 的适用 范围， 如果超 出这些 参数的 范围， 相对于 严格理 论将会 产生较 
大的 误差； 实 际上， Huang  Guangli 的文章 指出， 即便是 在这些 参数的 范围内 ，日 
冕磁场 的数值 解只是 在更有 限的范 围内存 在[4]。 

困难之 二是： 从 物理本 质上， G.A.  Dulk 等 人的近 似限定 了非热 电子的 低能截 
止为较 小的值 [2]， 而 该值的 变化将 会对回 旋同步 辐射的 性质， 特别是 电子谱 和辐射 
谱的关 系产生 较大的 影响。 为了解 决这一 问题， 我们必 须采用 严格的 回旋同 步辐射 
理论， 才 能彻底 解决日 冕磁场 的射电 重构的 问题。 尽管 回旋同 步辐射 的奠基 性工作 
已 由英国 著名物 理学家 R.  RAMATY(RHESSI 卫星首 字母命 名者) 于 1969 年 完成， 
但 是从严 格的回 旋同步 辐射理 论出发 ，我 们很难 如同近 似理论 那样得 到日冕 磁场等 
物 理参数 的解析 表达式 ，即 使采用 一般的 拟合方 法也需 要更多 的观测 信息才 能得到 
日冕磁 场的唯 一解。 

困难之 3 是： 要 实现日 冕磁场 的三维 重构， 就必须 严格确 定射电 频率和 日冕高 
度 的定标 关系， 其困 难可能 会远远 超过以 上两项 困难。 基 于回旋 同步辐 射机制 ，射 
电频率 和当地 的磁场 强度具 有某种 对应的 关系； 然而， 我们无 法知道 日冕磁 场随高 
度 的变化 规律， 通常 假设的 偶极场 近似和 实际情 况相去 甚远。 更 大的困 难在于 ，即 
使在 均匀磁 场中， 回 旋同步 辐射理 论也预 期会产 生不同 频率的 发射， 所以说 磁场和 
频率 并不是 一一 对 应的； 或 者说， 我 们观测 到的某 一频率 的辐射 是由不 同高度 (磁 
场) 的区 域辐射 的综合 贡献。 以往 我们假 设的频 率和高 度之间 的关系 都是基 于偶极 
磁场 以及回 旋同步 辐射是 电子回 旋频率 的某次 (通 常是 二次) 谐波 产生， 这样 得到的 
关系 只能是 十分粗 略的数 量级的 估计。 

当然， 正 是因为 日冕磁 场的射 电诊断 存在这 些无法 回避的 困难， 才使其 成为当 
代太阳 物理界 具有挑 战性的 问题。 实 际上， 无论是 从光球 磁场外 推日冕 磁场， 还是 
从 红外谱 线来诊 断日冕 磁场都 存在诸 多的困 难以及 各自的 缺陷。 所以， 为了 解决日 
冕磁场 的诊断 问题， 我们应 同时关 注这三 方面的 进展， 并 不断尝 试进行 3 者 的比较 
或 者互相 验证。 
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日 冕磁 场外推 

Extrapolation  of  Coronal  Magnetic  Field 


1.  引言 

众所 周知， 在太阳 上所发 生的主 要爆发 活动， 如太阳 耀斑、 日珥 爆发、 日冕物 
质抛 射等现 象的源 区基本 上都位 于日冕 大气中 ，在 这里， 磁场起 着至关 重要的 作用， 
磁场决 定了日 冕大气 的结构 和几乎 全部的 动力学 过程。 然而， 到目前 为止， 关于太 
阳磁场 直接可 靠的测 量主要 限于光 球表面 附近有 限的几 个层面 ，而日 冕磁场 的直接 
测 量仍然 是太阳 物理， 甚 至是天 体物理 中的一 个重要 难题， 其 主要原 因是因 为日冕 
大气 稀薄， 日 冕谱线 暗弱， 采用 谱线的 Zeeman 效应测 量非常 困难。 通常， 我们获 
得日冕 磁场信 息的手 段主要 有如下 3 种 ： （1) 日 冕磁场 的红外 测量； （2) 射 电磁场 
诊断； （3) 日 冕磁场 的模型 外推。 此外， 可以 通过日 冕结构 的紫外 / 软 X 射线 成像 
进行日 冕磁场 的形态 分析。 不过， 到目前 为止， 日冕磁 场的红 外测量 还主要 局限于 
日 面 边沿区 域和日 冕 低层; 射电日 冕磁场 诊断依 赖于一 定的射 电辐射 机制与 传播过 
程， 而 到目前 为止太 阳射电 辐射机 制本身 就是一 个很大 的科学 难题， 在新一 代射电 
频 谱日象 仪建成 之前， 还很难 得到确 定性的 具有一 定空间 分辨率 日冕磁 场结果 。因 
此， 基于 一定的 太阳观 测结果 进行日 冕磁场 的模型 外推， 依然 是我们 获取日 冕磁场 
信息 的重要 手段。 

日冕 磁场的 理论外 推不仅 可以用 于描述 日冕磁 场的静 态结构 ，同 时还可 以用来 
研究 太阳磁 场的时 空演化 特征。 即使当 其他日 冕磁场 的实测 手段取 得显著 进步以 
后， 理 论外推 方法也 仍然是 我们研 究太阳 磁场结 构与演 化的不 可替代 的重要 途径。 

2.  日冕 磁场外 推的主 要方法 

日 冕磁 场外推 的实质 是将根 据各种 手段得 到的太 阳光球 、色球 甚至日 冕 局部磁 
场实测 结果作 为边界 条件， 再根据 太阳物 理有关 理论建 立理论 模型， 利用现 代计算 
技 术对模 型进行 求解， 从而 得到日 冕磁场 完整的 信息。 再结 合太阳 紫外、 软 X 射 
线成像 观测所 得到的 太阳大 气结构 特征进 行反馈 分析， 不断改 进和完 善有关 理论模 
型 和求解 方法。 

在 太阳色 球和日 冕 磁化等 离子体 的磁流 体静力 学平衡 方程中 ，磁 压力远 大于等 
离子 体的热 压力和 重力， 因此 静力学 平衡方 程可近 似为： (Vx5)x5  =  0, 这 表明， 
电 流与磁 场近似 平行， 上 式可以 写成： Vx5  =  a5。 这时， Lorenz 力 也近似 为零， 
称 这样的 场为无 力场， 其中 cc 为 无力场 因子。 
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(1)  当 oc  =  0 时， VxB 二 0 ， 电流 为零， 即为 势场； 

(2)  当《#0 且为常 数时， 电 流不等 于零， 为 线性无 力场； 

(3)  当 a#0 且 不为常 数时， 为非 线性无 力场。 

据此 可将日 冕磁 场的外 推方法 分成三 大类： 

(1)  势场 外推： 势场外 推是将 太阳光 球以上 的磁场 看成全 部是由 光球以 下的电 
流 系统产 生的， 在 光球以 上的太 阳大气 中的电 流全部 忽略。 因 此光球 上方的 磁场就 
被看作 势场， 需要求 解的方 程就是 在一定 边界条 件下的 Laplace 方程： V2^  =  0。 
势 场模型 具有很 好的数 学特性 ，但 它不能 提供耀 斑等活 动所需 要的自 由能量 。因 此， 
势场外 推模型 一般仅 用于研 究变化 缓慢的 磁场如 太阳宁 静区， 以及日 冕磁场 的宏观 
结构。 

(2)  线性 无力场 外推： 通常在 太阳大 气中， 尤其是 在太阳 活动区 上空电 流是不 
为 零的， 这时 无力场 因子不 为零， 最简单 的情形 是假定 无力场 因子为 常数， 这时需 
要 求解的 方程是 Helmholtz 方程： （V2+a2)P  =  0, 对 该方程 的不同 解法， 将导出 
关于 磁场的 不同表 达式， 常见的 方法有 Nakagawa 法[1]、0^11  &  Hilton 法[2]、 Seehafer 
法[3]、 以及可 以获得 无力场 的唯一 解并满 足半开 放空间 内能量 有限的 条件边 界元方 
法 (BEM)[4] 等。 线 性无力 场的缺 陷是， 在进行 模型计 算时， 需 要根据 观测资 料确定 
无力场 因子， 这往往 具有一 定的人 为性， 而且 在某些 场合是 非常困 难的。 

(3)  非线性 无力场 外推： 一般情 况下， 无力场 因子不 可能为 常数， 尤其 是在活 
动区的 上空， 情况更 复杂， 因此 非线性 无力场 外推才 更接近 于实际 情况。 然而 ，由 
于所 涉及的 计算量 巨大， 方法也 很复杂 ，人们 从不同 角度提 出了许 多求解 方法。 1979 
年日 本学者 Sakurai 提出了 首个实 用的非 线性无 力场外 推方法 [5]， 其 他方法 还有变 
分法、 分 布法、 直接积 分法、 MHD 弛 豫法、 最 优化方 法等， 但迄今 为止， 还没有 
令人满 意的非 线性无 力场外 推方法 [6]。 颜毅 华等人 将边界 元方法 (BEM) 用于 非线性 
无 力场的 计算， 首次 得到了 具有有 限能量 的一般 (非常 《) 无力 磁场问 题的边 界积分 
方程， 该方法 可以改 进数值 稳定性 问题， 并 且适于 处理开 放空间 问题， 从而 可避免 
由于 处理无 限区域 而引起 的收敛 性问题 [7,8]， 成 为计算 日冕非 线性无 力磁场 问题的 
基 本方法 之一。 应用该 方法首 次得到 基于观 测数据 重建、 悬浮 在太阳 低层大 气中的 
磁绳 结构， 对于理 解日冕 物质抛 射过程 具有重 要作用 [9]。 图 1 为利用 非线性 无力场 
外 推方法 所得到 的活动 区上空 的磁场 结构图 [1()]。 

3. 主要困 难所在 

非线性 无力场 方程形 式看起 来异常 简单， 但迄今 为止， 人 们对于 其解的 一般性 
质仍 然了解 甚微， 关于 无力磁 场的计 算远非 容易。 

从物 理问题 建立数 学模型 通常包 含三个 步骤： 建模、 求解 和结果 解释。 这些数 
学 模型通 常表现 为偏微 分方程 的初边 值问题 。在 研究边 值问题 时通常 要考虑 解的存 
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在性、 唯 一性和 稳定性 问题。 如果对 这三个 问题都 有肯定 答案， 则称 该数学 模型的 
边值问 题是适 定的， 否 则为不 适定的 (或 称病态 的)。 对 于一般 非线性 无力场 问题， 
即使不 考虑解 的存在 性和唯 一性， 仍然 存在着 稳定性 问题。 如 有些方 法或含 有发散 
分量、 为不稳 定的， 收敛 性差。 即使上 述数学 方面的 问题解 决了， 也 还存在 着物理 
方面的 问题， 如边 界的稳 定性， 尤 其是在 太阳活 动区， 边 界特征 是不断 演化的 。因 
此， 非线性 无力场 仍然是 当前太 阳物理 中的一 个重要 方向。 


图 1 利用非 线性无 力场方 法外推 得到的 NOAA9077 活 动区磁 场分布 [1()]。 

此外， 无论 是势场 外推， 线性 无力场 外推， 还是 非线性 无力场 外推， 都 只是对 
日 冕磁场 的某种 近似。 更 接近实 际的应 该是非 无力场 外推， 因 为实质 上太阳 大气中 
任一 点的磁 场都是 太阳内 部的电 流系统 和太阳 大气中 的电流 系统产 生的磁 场的叠 
加。 因此， 日 冕磁场 外推的 最后目 标必然 是基于 尽可能 多的太 阳磁场 实测结 果进行 
非 无力场 外推， 人 们在这 方面做 过一些 尝试， 但是 离实际 应用还 有很大 的差距 ，这 
是未来 相当长 时期内 太阳物 理中的 重要研 究方向 [11]。 
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图 i 太阳 外层大 气温度 分布图 [1]c 


太 阳色球 的基本 结构是 什么？ 

What  is  the  Basic  Structure  of  the  Solar  Chromosphere? 

太阳 的表层 大气由 光球、 色球 和日冕 组成。 目前广 泛采用 的宁静 太阳大 气模型 
是 20 世纪 80 年 代初所 给出的 温度分 布模型 VAL[1] (图 1)。 图 1 中还 注明了 若干重 
要谱线 的形成 高度。 由图 可见， 大 部分谱 线都是 在光球 上层形 成的， 但有 些强线 (例 
如， 氢的 Ha 线和 电离钙 Call 的 K 线) 的线 心部分 则来自 色球， 因为 这些部 分的吸 
收系数 很大， 只有 来自色 球的辐 射才可 以被观 测到。 这样， 利 用滤光 器或光 谱仪在 
色球 谱线不 同波长 处对太 阳进行 观测， 就可以 得到色 球不同 层次的 太阳结 构图。 特 
别是， 利用 对多条 谱线的 观测， 采用非 局部热 动平衡 的计算 方法， 通 过谱线 的理论 
计 算轮廓 和观测 轮廓的 对比和 拟合， 就 可以得 到色球 大气的 模型。 
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通常定 义波长 5000A 处光学 厚度为 1 的地 方为光 球底部 。根据 VAL 模型 ，由 


太阳 色球 的基本 结构是 什么？ 


.  69  . 


光 球底部 向外， 温 度逐渐 减小到 4170  K 的极 小值。 光球 层厚约 500km， 数密度 
的典 型值为 1022/m3。 再 往外， 就 进入色 球层。 温 度逐渐 上升， 通过 温度急 剧上升 
的过 渡区， 到达 日冕的 1 百 万度。 色 球层的 厚度约 2000km, 过渡 区厚度 则只有 
几十 到上百 千米。 它们数 密度的 典型值 分别为 1017 〜 10ls/m3 和 1015/m3。 由 于日冕 
的 高温， 等离 子体不 断向外 膨胀而 形成太 阳风。 光球 之上， 从色球 层开始 温度上 
升的 原因至 今未有 圆满的 解答。 低色球 可能由 产生于 对流区 的声波 向外传 播时形 
成 激波所 耗散的 能量而 加热。 较 高层大 气的加 热可能 由磁声 波或其 他与磁 场有关 
的机制 产生。 

考虑到 新的不 透明度 数据等 因素， Avrett[2] 对温度 极小区 附近的 温度分 布作了 
改进， 得到 温度极 小值为 4410  K 的 结果。 Fontenla 等 [3] 考虑了 氢和氦 扩散过 程的影 
响， 详 细计算 了氦的 激发和 电离， 还 考虑了 日冕辐 射对过 渡区和 色球的 作用， 利用 
能量平 衡方程 得到了 过渡区 的较好 的大气 模型， 可以更 好地符 合观测 的氢和 氦谱线 
轮廓。 

但是， 必须强 调指出 ，所 有以 上所得 到的色 球大气 模型都 是假定 大气是 静态的 
平面平 行层， 并采 用一维 计算的 方法求 得的。 更重要 的是， 所 利用的 谱线轮 廓大多 
是 在空间 和时间 分辨率 较低的 情况下 观测得 到的。 这也就 是说， 所得 到的色 球大气 
模型只 是某种 “ 平均” 的 结果。 

近 年来， 随 着观测 的空间 和时间 分辨率 的不断 提高， 对于 色球的 结构有 更多、 
更好 的观测 结果， 由 此引发 了对色 球大气 模型相 当大的 争论。 色球 UV 辐 射的存 
在 表明色 球中存 在高温 的区域 ，而 CO 分子吸 收线的 观测又 要求色 球中存 在温度 
低于 3700  K 的 区域。 而且， 较高 空间和 时间分 辨率的 CO 分子 谱线观 测表明 ，在 
磁 场很弱 的色球 网络内 区内， 在温度 极小区 之上温 度似乎 并没有 上升。 特 别是， 
观测 表明色 球并非 处于静 态平衡 之中， 而 是充满 着动态 的变化 （例如 ，见 
Wunnenberg  et  al.[4])0  Carlsson 和 Stein[5,6] 考虑 到这些 因素， 计算 得到了 由压力 
驱 动产生 激波的 动态色 球大气 模型。 图 2 给出了 它们的 结果， 其中 细实线 为动态 
色球大 气的温 度变化 范围， 粗实 线为对 时间求 平均的 色球大 气温度 分布。 虚线为 
与动态 计算的 谱线强 度符合 最好的 半经验 静态平 衡大气 模型。 由图 可见， 在对 
时间 平均的 色球大 气中， 气体温 度从光 球往外 仍是下 降的， 并非像 静力学 平衡的 
大 气半经 验模型 (如图 1) 给 出的温 度在色 球层要 增加的 情况。 近年 来的三 维辐射 
动 力学数 值模拟 (例 如， Wedemeyer  et  al.  [7]) 表明， 在 色球内 可能同 时存在 着由激 
波加 热产生 的热的 (纤 维状) 和冷的 (气 泡状) 区域， 平均 而言， 色球气 体温度 从光球 
往外的 确是下 降的。 这 个结果 支持了  Carlsson 和 Stein —维 计算的 结论。 

总 的来说 ，太阳 色球的 结构和 加热这 个重要 的问题 有待进 一步从 高分辨 率的观 
测 和更完 善的理 论两方 面进行 详细的 研究。 
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图 2 太阳 色球层 可能的 动态大 气模型 [5]c 
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色球加 热问题 

Problem  of  the  Chromospheric  Heating 

1.  色球加 热的来 龙去脉 

色球位 于光球 之上， 厚度约 2000 千米。 在色 球的上 面就是 很薄的 过渡区 。色 
球和 过渡区 是等离 子体参 数迅速 变化的 区域。 从色 球底层 到过渡 区再到 日冕， 太阳 
大 气的温 度由约 4500K 增加到 104K 量级， 再 激增到 106K 量级。 色 球温度 比光球 
表面高 出许多 。那 么， 色球 等离子 体是如 何被加 热到比 光球高 的温度 的呢？ 这就是 
色 球加热 问题。 

2.  色球加 热的研 究现状 

一般 认为色 球因机 械加热 而存在 。这 里所说 的机械 加热包 括所有 将非辐 射流体 
动力学 或磁能 转化成 热能， 即微 观随机 热运动 能量的 过程。 观 测显示 色球发 射与磁 
场密切 相关， 因此人 们将色 球加热 过程细 分为纯 流体动 力学加 热机制 和磁场 加热机 
制[1]。 它 们都可 以进一 步细分 成快、 慢两种 过程。 磁场 加热机 制中的 快速加 热或波 
加热叫 做交流 (AC) 加热 机制， 慢加热 机制称 为直流 加热机 制[2]。 

机械加 热机制 包括能 量载体 的产生 、机械 能的传 输 和传输 到色球 的机械 能的耗 
散等三 个过程 ^ 现在 已经提 出的色 球加热 机制， 包括流 体动力 学加热 机制和 磁场相 
关加热 机制两 大类。 流体 动力学 机制包 括周期 P 大于声 波截止 周期巧 的脉 冲波以 
及 的 声波， 它们 将能量 传到色 球并通 过激波 耗散。 磁 场加热 机制分 为类声 
波 的慢模 MHD 波、 纵 向磁流 管波以 及横向 和扭转 Alfv6n 波。 后两 个类波 能量很 
难在 色球中 耗散， 虽 然已经 研究了 包括模 耦合、 共振 加热、 湍 动加热 等的许 多耗散 
机制。 另外， 还存在 表面磁 声波， 其能量 通过模 耦合、 共振吸 收及位 相混合 耗散。 
等离 子体波 以及磁 重联在 色球加 热中也 起着重 要作用 [3]。 阿 尔芬波 也可能 加热色 
球[4]。 但由于 观测的 限制， 很难从 提出的 各种机 制中识 别某种 机制。 一 般认为 ，声 
波是加 热非磁 场性色 球区域 (宁 静区) 的基本 机制， 而 纵向磁 流管波 则加热 磁场性 (活 
动区) 色球 区域。 

声波 加热机 制的要 点是太 阳对流 层的对 流运动 产生各 种形式 的声波 ，这 些声波 
将对流 区物质 运动的 机械能 传递到 色 球并转 化 成热能 。向 上传播 的声 波在光 球标高 
的 短尺度 (约 100km) 内非线 性地陡 变成激 波并在 色球中 耗散。 周期为 40 〜 60 秒的波 
在低 色球中 耗散， 而长 周期的 波在高 色球中 耗散。 最 近几年 TRACE 和 Hinode 卫 
星的观 测显示 声波注 入色球 的能量 比加热 宁静色 球所需 的能量 至少低 一个量 
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级[5~7]， 因此声 波加热 宁静色 球的观 点遭到 挑战。 然而 数值模 拟则揭 示声波 的能量 
足以 加热宁 静色球 [8]。 

与磁重 联相关 的直流 (DC) 加热 在色球 之上的 高度内 起作用 [2]。 近年的 研究表 
明， 磁重 联可以 发生在 低层太 阳大气 (色 球、 过 渡区) 中。 色球 谱线观 测到的 埃勒曼 
炸弹 (Ellerman  bomb) 与低 层大气 磁重联 相关； 最 近日本 Hinode 卫星 观测到 无处不 
在的小 尺度色 球海葵 ( anemone) 状喷流 (j et) [9] 和半影 微喷流 (penumbral  microj ets)[10] 
也 被认为 是低层 大气磁 重联的 结果， 这就 暗示色 球中小 尺度磁 重联在 不断地 发生， 
同时预 示着色 球加热 与这些 小尺度 的磁重 联相关 。在过 渡层中 观测到 的湍动 和爆发 
(explosive) 事件也 是由磁 重联产 生的； 在 远紫外 (EUV) 波段观 测到的 纳耀斑 也很可 
能 是发生 在过渡 区中磁 重联的 产物， 由 于其尺 度小、 磁 环低， 不 能到达 日冕， 因此 
很多 事件在 X 射线 中观测 不到对 应物。 

色球 加热总 体图像 :声 波加热 模型对 基本发 射线的 成功再 现阐明 色球中 的基本 
加 热过程 是声波 加热， 它不 依赖于 太阳的 旋转。 太阳表 面的磁 场在光 球层和 亚光球 
层以 磁流管 的形式 出现。 磁流 管外面 湍动对 流层中 变化不 停的气 体流激 发纵向 、横 
向和 扭转的 MHD 波。 通过 激波的 形成， 中低 色球中 的纵向 MHD 波 加热磁 流管。 
磁流管 越多， 产生的 MHD 波 能量就 越多。 产生 更有效 的切向 MHD 波面临 两个困 
难： 严 重的磁 流管能 量泄露 和艰难 的能量 耗散。 它很可 能与高 色球和 过渡层 的加热 
有关。 色 球和过 渡区在 可见光 和远紫 外的最 新观测 揭示， 除波加 热外， 与磁 重联过 
程 相关的 埃勒曼 炸弹、 （微) 喷流、 微耀斑 等事件 的加热 增强了  Alfv6n 波加 热。 它们 
是导致 磁流管 的缠绕 和交织 的慢速 水平对 流运动 (也 称足点 运动) 的 结果。 因此 ，对 
流 层不仅 是交流 (AC) 加热也 是直流 (DC) 加热的 源泉。 产生效 率更低 的扭转 MHD 波 
很可能 无耗散 地穿过 色球， 在日 冕和太 阳风中 起重要 作用。 

数值模 拟可能 在解决 色球加 热问题 中发挥 作用。 将 来有效 的太阳 对流层 3 维 
MHD 数 值模拟 有可能 完全解 释色球 现象， 这种 模拟只 依赖于 太阳内 部的结 构而无 
需恒 星际空 间的任 何其他 输入。 


3. 色球 加热的 准确提 法及必 要说明 


色球 加热的 准确提 法是色 球加热 机制问 题研究 ，研 究能量 如何传 输到色 球并在 
那里 耗散， 进 而使色 球温度 升高， 即加热 色球。 色球加 热的核 心问题 是加热 机制问 
题。 目前 虽然提 出了多 种加热 机制， 但色 球加热 的问题 远没有 解决。 加热机 制中关 
键问 题则是 传递到 色球中 的能量 (机 械能、 磁能) 如 何转化 成加热 色球的 热能， 即能 
量的耗 散问题 。各种 能量在 色球中 的耗散 机制问 题将是 一个需 要从观 测和理 论上进 
行长 期研究 课题。 

4. 色球加 热的难 点所在 

色球 加热的 核心和 难点 是机 械能如 何 传输的 色球， 又如 何在色 球中转 化成热 
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能。 声 波加热 机制曾 经很是 盛行， 后 来遭遇 观测的 挑战， 因为 观测到 的声波 能量比 
需 要的能 量低得 太多。 然而， 近来 的数值 模拟显 示声波 的能量 至少足 以加热 宁静色 
球。 于 是声波 加热又 成了一 个有待 进一步 研究的 问题。 现在的 观测无 法确切 告诉我 
们某一 太阳表 面区域 是否存 在小尺 度磁场 ，同时 也不能 分辨直 径为米 量级的 电流通 
道内的 加热， 因此， 不能分 辨色球 加热到 底是提 出的众 多加热 机制中 的哪一 (几) 种。 

另外 ，现 代的高 分辨率 观测证 实小尺 度的低 层大气 磁重联 无处不 在且时 刻都在 
发生， 它们 的产物 (纳 耀斑、 喷 流等) 到底 能为色 球加热 提供多 少能量 还需要 继续研 
究。 从观测 的角度 来说， 这有些 难度， 因 为部分 事件的 尺度和 释放的 能量之 小超出 
了现 有仪器 的观测 范围。 因 此在诸 如纳耀 斑的频 数分布 中我们 没有低 能端的 数据。 
因此， 色球加 热问题 研究的 另一难 点是需 要更高 时空分 辨率的 观测。 
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太阳耀 斑与磁 场变化 


Solar  Flares  and  Magnetic  Field  Changes 


太 阳耀斑 是太阳 系最大 的爆发 之一。 目前普 遍的看 法是， 耀斑活 动与源 于自转 
速 度随地 点而异 的太阳 发电机 (solar  dynamo) 所产 生 的太阳 磁场之 间存在 密切联 
系， 而且耀 斑所释 放的能 量最初 一定储 存在磁 场之中 。这 个观点 基于如 下两个 事实: 
(1) 耀 斑基本 上都是 在所谓 “活 动区” 中 爆发， 并且耀 斑的频 率和强 度与相 应的活 
动区大 小和磁 场复杂 度有很 好的相 关性； （2) 其他可 能的能 量形式 (如 动能， 热能， 
引力 势能) 并不 足以提 供耀斑 所表征 的能量 密度。 活动 区中的 黑子是 太阳上 最强烈 
磁场的 源区。 在 这些区 域中， 磁力 线从光 球表面 以伞盖 状结构 向上扩 展到太 阳的外 
层大气 —— 日冕 之中。 现代耀 斑物理 [1] 认为， 耀斑主 要是一 个日冕 行为， 日 冕中的 
磁流 体力学 (MHD) 灾 变直接 导致了 耀斑的 发生， 随之 而来的 磁场突 发的重 新排布 
(快 速磁 重联) 释 放出日 冕磁场 中的自 由能， 并在 能量传 播的过 程中产 生一系 列覆盖 
整个 电磁波 段的耀 斑现象 。尽管 20 世纪 90 年代 以来空 间和地 面观测 技术的 飞速进 
步 极大推 动了耀 斑研究 ，对 其能量 积累以 及释放 的细致 的物理 过程仍 然缺乏 本质的 
理解。 磁 场在整 个耀斑 过程中 的行为 便是其 中重要 的科学 问题。 

1. 耀斑 前相磁 场的动 态发展 

一般 认为日 冕磁场 相对势 场状态 的偏离 储存了 驱动耀 斑所需 的能量 。这 意味着 
大尺度 电流存 在于活 动区剪 切或扭 转的磁 场中。 由于耀 斑区非 势场的 产生源 自低层 
光球边 界条件 的变化 ，光球 磁场在 耀斑前 相的动 态发展 与耀斑 发生的 联系是 当前太 
阳物理 中的一 个热点 课题。 

观 测研究 指出， 磁 流浮现 (flux  emergence) 是 导致耀 斑的一 个重要 原因。 自对流 
层浮出 光球表 面的磁 流本身 可能就 具有高 度剪切 或扭转 的磁场 结构， 并且在 上升的 
过 程中仍 在不断 变化。 携带 电流的 新浮磁 流能与 背景磁 场相互 作用， 从而激 发磁重 
联 和能量 释放。 一种特 殊的情 况是， 磁流 浮现发 生在连 接两个 相反极 性黑子 的半影 
结构中 而形成 所谓的 磁通道 (magnetic  channel) 结构 [2] : 各个细 长的磁 通道具 有相互 
交 替的磁 极性， 并且在 沿通道 方向具 有很强 的横向 磁场。 利用日 本日出 (Hinode) 天 
文台 上窄带 光谱仪 (NFI) 的 高分辨 率观测 (见图 1)， 王 海民等 (2008) 详 细研究 了磁通 
道的强 剪切特 性以及 相应的 表面电 流系统 ，指出 磁通道 的形成 很可能 是大耀 斑发生 
的前 兆之一 [3]。 
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图 1 高 分辨率 Hinode/NFI 光谱仪 观测的 太阳光 球磁通 道结构 (椭 圆形 区域) 的形 成及演 
化[3]。 所示视 场面积 仅为太 阳投影 面积的 0.2%。 

黑子在 活动区 内的平 面运动 也可能 会加强 磁场的 剪切或 扭转而 为耀斑 爆发累 
积 能量。 例如， 两个 相反磁 性黑子 的横向 碰撞过 程能在 磁场中 性线附 近产生 强剪切 
的磁场 位型。 黑子 的 旋转以 及相 反磁流 的对消 (flux  cancellation) 则 和磁 场扭转 的逐 
步建立 有关。 黑子 群的平 面运动 还可以 使磁拱 之间相 互作用 而触发 重联。 值 得注意 
的是， 光球表 面某些 等离子 体的流 场运动 (如 剪切， 汇聚) 也会 使局部 磁场形 态发生 
改变从 而引发 耀斑。 

磁螺度 的注入 (helicity  inj  ection) 是 另一个 近来受 到关注 的非势 磁场发 展的表 
征。 磁 螺度反 映了磁 流浮现 以及平 面运动 两种磁 场变化 模式， 通过它 能进一 步探索 
磁场 变化和 耀斑的 关系。 初 步研究 表明， 大耀斑 之前活 动区的 磁螺度 一般都 有显著 
的 增强， 并 且平均 磁螺度 变化率 与反应 耀斑强 弱的软 X 射线 总流量 存在一 定的相 
关性 [4]。 

由于耀 斑现象 在其所 释放的 能量以 加速粒 子和极 高温等 离子体 的形式 出现以 
前 较难被 察觉， 耀斑前 相光球 磁场的 演化成 为认识 耀斑触 发机制 的重要 线索， 其更 
加 深远的 研究意 义是能 为耀斑 预报提 供判别 依据。 主要 的困难 在于， 耀斑是 一个极 
其复杂 的物理 过程， 通常是 多种机 制联合 作用的 结果。 所以虽 然对于 活动区 磁场结 
构的 属性和 耀斑爆 发之间 的 关系已 经有大 量具体 事件的 分析， 但耀斑 的发生 仍然显 
示出不 确定性 [5]。 目 前对耀 斑预报 的研究 工作主 要集中 在对活 动区磁 场结构 的各种 
静态参 数与耀 斑发生 之间的 统计性 研究。 如何引 入磁场 随时空 的演变 以深化 对耀斑 
活动 本质的 理解， 成为太 阳物理 学者思 考的一 个重要 问题。 

2. 耀斑引 起的磁 场变化 

耀 斑理论 的一个 基本假 设是， 光 球磁场 不会在 耀斑过 程中发 生显著 变化。 但是 
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近 10 年来光 球磁场 的高时 空分辨 率观测 使得准 确跟踪 光球磁 场长时 间的演 化成为 
可能 。越来 越多确 凿的证 据表明 ，耀 斑可以 引起活 动区黑 子磁场 快速且 永久的 改变。 
需 要指出 的是， 太阳磁 场是依 据光谱 线在磁 场中分 裂的塞 曼效应 (Zeeman  effect) 测 
量的。 耀斑过 程中， 由于能 量的快 速释放 谱线轮 廓本身 会发生 扭曲。 由此而 引起的 
磁 场瞬变 (magnetic  transient) 并不 代表所 测量活 动区内 真正 的磁场 变化。 

统 计研究 发现， 活动 区的纵 向光球 磁场仅 在耀斑 发生以 后会有 跳跃式 改变。 
和耀 斑前相 比较， 靠近日 面边缘 的磁极 的磁通 量能在 10-100 分钟 内迅速 增加约 
1020Mx, 而靠近 日面中 心的磁 极的磁 通量则 有所减 少[6,7]。 这 种变化 在耀斑 过后并 
不会 恢复， 足以 说明是 剧烈的 耀斑过 程造成 了磁场 结构的 根本性 变化。 在不 同的事 
件中， 这种变 化还可 能在活 动区内 呈现不 同的空 间分布 [8]。 在 整个活 动区磁 场的综 
合响应 方面， 相反极 性的黑 子显示 出与发 生在地 球大陆 板块之 间的地 震相类 似的特 
征： 它们的 “重 心” 在沿着 平行于 磁场中 性线方 向上的 距离会 在耀斑 发生后 迅速减 
少 500 〜 1200  km， 意 味着活 动区内 平均磁 剪切的 降低； 与此 同时， 沿 中性线 的平均 
磁场 梯度也 会发生 变化， 其增大 或减小 与黑子 “ 重心” 沿着垂 直磁场 中性线 方向上 
的聚合 或分散 运动有 关[7]。 有趣 的是， 由 于黑子 的白光 形态结 构直接 反映了 磁场的 
位型， 对多 个大耀 斑中黑 子白光 像的演 化研究 也显示 [9]， 位于 黑子群 外围边 界处的 
半影会 在耀斑 后部分 消失， 而位于 磁场中 性线附 近黑子 结构的 面积或 黑度则 有所增 
长 (见图 2)。 


图 2 耀 斑前后 (a， b) 的 变化图 (c) 显示 耀斑引 起的黑 子白光 结构的 变化。 （d) 中的 轮廓线 
表示耀 斑的高 能辐射 源区。 （e,f) 是耀 斑前后 反映日 冕磁场 结构的 195A 图像 [9]。 


太阳耀 斑与磁 场变化 
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虽然 耀斑引 起活动 区 光球磁 场快速 且永久 变化的 观测 事实已 经被基 本接受 ，但 
因为现 有的耀 斑理论 尚未考 虑这一 因素， 对于耀 斑能量 的来源 及释放 过程有 必要作 
重新 审视。 同 样重要 的是， 对 于这一 观测现 象本身 的解释 也有待 进一步 探讨， 比如 
黑子群 纵向磁 场的不 对称性 变化可 能与重 联后磁 场的下 沉或新 磁流浮 现有关 [7] ，而 
黑子 半影的 局部消 失可能 意味着 耀斑磁 重联使 半影磁 场从高 度倾斜 变为趋 于向上 
松弛 的状态 [8,9]。 显而 易见， 回答 这些问 题需要 应用高 时空分 辨率的 矢量磁 场对更 
多耀斑 事件进 行系统 性研究 。利用 多波段 观测将 光球磁 场变化 纳入活 动区整 体磁场 
的演化 [1()] 以 及数值 模拟等 方法更 将揭示 耀斑对 活动区 三维磁 场结构 造成的 影响。 
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太 阳磁场 的拓扑 奇异性 


The  Topology  Singularity  of  Solar  Magnetic  Field 


1.  研究磁 场拓扑 奇异性 的意义 

磁场 重联在 磁能爆 发式释 放中起 着至关 重要的 作用， 在 太阳物 理乃至 空间科 
学、 宇宙 等离子 体及磁 控核聚 变研究 中都有 着广泛 应用。 磁重 联要求 在磁冻 结的等 
离子体 中存在 一个小 的电阻 性区域 ，这往 往是一 个磁场 拓扑界 面或具 有拓扑 奇异性 
的强电 流凝聚 区域。 在 这里， 磁 冻结被 破坏， 磁场 煙灭， 磁能 转化为 等离子 体的动 
能和 热能。 

数学 中的拓 扑学旨 在研究 几何图 形在连 续变换 下一些 保持不 变的整 体特性 ，即 
拓扑 性质。 太 阳大气 中的磁 力线， 按其光 球足点 不同的 联接性 自然地 划分为 不同的 
磁胞 (magnetic  cell)。 任 何一条 磁力线 仅属于 某一个 磁胞， 如 果磁力 线不断 开或者 
黏连， 这些 磁胞的 “拓扑 结构” 将保持 不变， 这 样的磁 胞称为 太阳磁 场中的 一个拓 
扑。 相邻拓 扑之间 的界面 称为磁 分隔面 (separatrix)， 磁 分隔面 的交线 称为磁 分隔线 
(separator) , 磁分隔 线联接 着日冕 中的磁 场零点 (magnetic  null  point)。 磁 场零点 、磁 
分隔线 和分隔 面这些 磁场奇 异性结 构是具 有不同 联接性 质的磁 力线束 的边界 。磁力 
线联接 性质的 改变或 者说磁 重联正 是发生 在这些 拓扑边 界上。 

2.  基 本概念 

空 间中存 在一个 连续的 非平凡 磁场， 若 磁场在 某点处 消失， 但在 其较小 邻域内 
非零， 则称此 点为磁 零点， 数学 上这样 的零点 为孤立 奇异点 (isolated  singular  point) 0 
依照零 点附近 磁场的 性质， 磁零点 可分为 A 型、 B 型、 As 型和 Bs 型四 类。 

以 A 型磁零 点为例 （图 1)， 过零 点有一 条脊线 (spine， 也 称为: K 线或奇 异线) 
和一 个扇面 (fan， 也称为 丄 面 或奇异 面)。 贴近 扇面的 磁力线 从远处 向零点 汇聚， 
在零点 附近聚 成以脊 线为中 心的磁 力线簇 沿上下 两个方 向离开 零点。 扇面两 边的磁 
力 线互不 相连， 是两个 具有不 同联接 性质的 磁场拓 扑的分 隔面。 

B 型磁 零点的 结构与 A 型相 同， 仅磁力 线走向 相反。 As 型和 Bs 型磁零 点附近 
的磁力 线是绕 零点旋 转的， 又称旋 转型磁 零点。 

当 空间中 存在两 个磁零 点时， 零点之 间会具 有拓扑 联系。 最 简单的 A-B 型磁 
零点对 结构， 其各 自扇面 将交于 以零点 A、 B 为端点 的一条 线上， 称为零 -零线 
(null-null  line)。 若 空间中 有更多 磁零点 存在， 它 们彼此 交截的 扇面将 全空间 分割成 
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多 个不同 的磁场 拓扑。 因此， 若能 确定空 间中磁 零点的 位置， 便可以 此为线 索建构 
出 整个 空间中 的 磁场拓 扑 结构。 


3. 历 史回顾 


Sweet[1] 首先 认识到 磁场拓 扑结构 在磁重 联过程 中的重 要性， 引 入了磁 零点、 
分隔线 等一系 列重要 概念。 LaU&Finn[2] 总 结了磁 零点的 分类及 结构， 并进 一步揭 
示了 三维情 形下在 A-B 型零点 连线上 的重联 过程。 Pamell[3] 对磁 零点 附近的 结构则 
做 出了更 加深入 的理论 研究和 分类。 在 实际应 用中， 主 要有三 种方法 构建太 阳磁场 
中 的拓扑 结构： 磁荷 拓扑法 [4]、 准界 面层法 [5] 和基 于三维 磁零点 的拓扑 重构。 

磁荷拓 扑法和 准界面 层法多 在势场 假定下 推得简 化的磁 场分布 ，重 建的 磁场拓 
扑结 构非常 明晰， 但对 于具有 强扭缠 和强剪 切等非 势特征 的活动 区不太 适用， 而后 
者 正是太 阳活动 研究的 重点。 

目前， 以高分 辨率向 量磁图 为边界 和可靠 的理论 外推为 基础， 重 建太阳 大气三 
维 磁场的 拓扑骨 架已成 为可能 。在 这个更 加符合 物理实 际的拓 扑骨架 中究竟 具有怎 
样的 结构， 这 些拓扑 奇异性 结构怎 样与太 阳活动 的时空 特征相 对应， 磁场几 何特征 
与活动 区物理 特征的 比较研 究能否 揭示出 更详细 和更新 的物理 内容？ 

开展基 于三维 磁零点 的拓扑 重构工 作的首 要步骤 是在一 个实际 或外推 得到的 
磁场 中确定 三维磁 零点的 位置。 从数 学观点 来看， 由数 值计算 或观测 得到的 三维磁 
场 中直接 定位磁 零点是 不可能 和不严 格的。 不过， 微分 拓扑上 早已有 一套严 谨的方 
法， 即由 连续向 量场中 孤立奇 异点的 Poincar6 指标 确定磁 零点。 Greene(1992)[6] 以 
拓 扑度的 形式将 这一方 法引入 磁场奇 异性的 理论研 究中。 Wang  &  Wang(1996)[7] 将 
Poincare 指标 的二维 形式引 入到太 阳磁场 研究。 Zhao  et 此(2005)[8]进 一步引 入了三 
维 奇异点 指标， 在活 动区的 外推磁 场中直 接确认 了一个 三维磁 零点。 基于 Cluster 
卫 星的局 地测量 数据， XiaoetaL(2006)[9] 应用 这一 工具， 首次 在地球 磁尾观 测证认 
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了磁 零点的 存在。 

在 高时间 空间分 辨率光 球向量 磁场观 测的非 线性外 推的基 础上， Zhao  et  al. 
(2008)[1()]首 次重构 了一个 太阳活 动区的 三维磁 场拓扑 骨架， 首 次在日 冕磁场 中证认 
了 一个旋 转型磁 零点； 发 现在时 间上与 晕状日 冕 物质抛 射和耀 斑相吻 合的两 次拓扑 
剧变。 对于 太阳物 理和空 间科学 中广泛 使用的 “ 磁绳” 概念， 这一工 作给出 了一类 
物理 实体， 即由 旋转型 磁零点 为核心 的螺旋 磁力线 结构。 

4. 尚 未解决 的问题 

磁荷拓 扑法、 准 界面层 法到基 于三维 磁零点 的拓扑 重构， 在数学 上都是 清晰、 
精 确和完 备的， 但 在太阳 物理的 实际应 用中遇 到难以 克服的 困难， 其 中最主 要的困 
难， 是可 靠的三 向量磁 场观测 还没有 实现。 

(1)  对 单一活 动区， 我 们需要 在时间 上能完 全并连 续涵盖 其从浮 现到衰 亡的整 
个 过程的 精细向 量磁场 观测。 对多 个活动 区相互 作用及 大尺度 太阳活 事件， 要求我 
们 在全日 面尺度 开展拓 扑结构 研究， 需 要可靠 的全日 面向 量磁场 观测。 更重要 的是， 
仅有太 阳表面 的向量 磁场观 测是不 够的。 只有 得到太 阳大气 中各个 层次的 向量磁 
场， 拓扑构 架的重 构才有 可能。 这在未 来相当 时间内 还无法 实现。 

(2)  在太 阳彐维 向量磁 场被精 确观测 之前， 我们固 然可以 由可靠 的理论 外推获 
得磁 场拓扑 的结构 。然而 ，全日 面无力 磁场外 推方法 还没有 确立。 即使 对有限 区域， 
外推代 码本身 的有效 性和运 算速度 使得这 一工作 在可信 度及时 间效率 上遇到 瓶颈。 

可以 预见， 在 观测、 外 推理论 及运算 速度上 的长足 发展， 将使太 阳磁场 拓扑奇 
异性 研究走 出雾里 看花的 局面， 丰富我 们对太 阳活动 现象的 认识和 理解。 
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磁螺度 是控制 太阳爆 发的核 心物理 量吗? 


Does  Magnetic  Helicity  Play  a  Key  Role  in  Controlling 

Solar  Eruptions? 

1. 日 冕物质 抛射的 观测性 质和研 究意义 

日 冕物质 抛射是 太阳大 气中的 一种剧 烈活动 现象， 如果 它发生 时的方 向正好 
对向 地球， 那么在 十几小 时或几 天后， 它的影 响就有 可能传 播到地 球外层 空间。 
这些影 响会通 过骚扰 地球电 离层而 形成地 磁暴， 严重 时还会 造成长 距离输 电网络 
破坏、 短 波通讯 中断、 卫 星工作 异常以 致损坏 以及危 及太空 中宇航 员的生 命等破 
坏性 现象。 


图 1  SMM  (Solar  maximum  mission) 卫星 上的日 冕仪 观测到 的一个 1980 年 8 月 18 号 

发生的 日冕物 质抛射 [1]。 

从观测 上讲， 日 冕物质 抛射就 是大量 (约 1015 〜 1016g) 的日冕 (太阳 表面以 外的高 
温稀薄 大气) 中 的物质 以较高 的速度 (平均 450km/s， 高的 可超过 2000km/s) 被从接 
近日面 的太阳 低日冕 中抛出 。图 1 为 一个早 期通过 SMM  (Solar  maximum  mission) 
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卫星上 的日冕 仪观测 到的日 冕物质 抛射。 图中所 反映的 是太阳 边缘的 一角在 几小时 
内白光 光度的 变化。 图中 的黑色 1/4 球面就 是我们 平时所 见到的 太阳， 但此 时已被 
人为 地遮挡 起来， 以便 于我们 能看到 太阳边 缘的光 强更低 的日冕 结构。 我们 可以看 
到， 在 10 点 04 分时， 太 阳边缘 的这个 位置还 是一遍 宁静， 我 们所看 到的是 在日冕 
中经 常被观 测到的 冠状冕 流结构 (streamer)。 但 是到了  11 点 43 分， 原本平 静的冠 
状冕 流开始 “ 膨胀” 起来， 预示着 一场爆 发即将 开始。 到了  11 点 54 分， 我们已 
经 能清晰 地看到 日冕物 质抛射 的三分 量结构 [1] :  一个外 层的环 状结构 (loop)， 一个 
内部的 密集核 (core)， 以及两 者之间 的空腔 (cavity)。 这三个 结构不 断向外 膨胀的 
结 果是， 我们在 13 点 34 分时， 在 SMM 的 视场范 围内， 就 只能看 到膨胀 后的内 
核了。 

2. 日冕 物质抛 射的磁 流体力 学模型 

如 果我们 想要避 免日冕 物质抛 射这样 的太阳 活动可 能给人 类带来 的灾害 ，我们 
就要有 预报日 冕物 质抛射 发生的 能力。 准确的 预报依 赖于我 们对日 冕 物质抛 射现象 
的物 理本质 的深刻 把握， 即需 要建立 正确的 日冕物 质抛射 的理论 模型。 

目前我 们普遍 认为， 太 阳磁场 是产生 日冕物 质抛射 的主导 因素。 

我 们知道 ，万 有引力 的作用 ，使 恒星和 星系都 注定要 向其内 部的引 力中心 坍缩。 
恒星原 初物质 坍缩的 结果， 是 使核反 应在恒 星内部 点燃。 核 反应产 生的热 能和光 
能， 在向外 传播的 过程中 产生辐 射压， 与恒星 自身的 引力坍 缩达到 暂时的 平衡。 
那么， 日冕物 质抛射 又是如 何抵制 了万有 引力的 束缚， 而向 着与坍 缩方向 相反的 
方向飞 奔呢？ 

一个合 理的猜 测是， 太阳磁 场提供 了驱使 这些物 质向外 飞奔的 能量。 从 磁流体 
力学 的角度 来讲， 即磁场 作用产 生的洛 伦茨力 F=(VxB)  x5, 在 一定的 拓扑结 构下， 
可以 表现为 与重力 方向相 反的向 外的扩 张力， 从而驱 使日冕 物质的 爆发。 

那么， 日冕中 的磁场 到底是 否能够 提供日 冕物质 抛射所 需要的 1031 〜 1032 尔格 
的能 量呢？ 如果仅 从总能 量的角 度来看 ，我 们似乎 可以很 乐观， 因为在 太阳日 冕中， 
磁 场所产 生的压 强远大 于物质 密度所 产生的 压强， 即 太阳日 冕中的 ^(= 气压 / 磁压 
= SkP/B2) 值 很低。 但是， 磁流体 力学理 论告诉 我们， 并不是 所有的 磁场能 量都可 
以用来 释放以 驱动日 冕物质 抛射。 从能量 的角度 来讲， 由于磁 场的无 源性， 我们不 
可能 将磁场 “ 完全消 灭”， 从 而释放 其全部 能量。 磁场 存在的 最低能 态是与 边条件 
相 对应的 势场， 而我 们只能 “ 提取” 势 场磁能 以上的 自由能 (自由 能= 总磁能 -势场 
所具 有的磁 能)。 从力学 的角度 来讲， 只 有那些 方向与 重力方 向相反 的洛伦 茨力， 
才能驱 动日冕 物质的 抛射。 由于 洛伦茨 力的方 向和大 小与磁 场的拓 扑结构 密切相 
关， 因此， 磁场的 拓扑结 构就显 得尤为 重要。 

到目 前为止 ，已 有不少 的作者 对日冕 物质抛 射的起 源给出 了基于 磁流体 力学理 
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论的 模型。 不 同的模 型往往 假设了 不同的 磁场拓 扑结构 以及不 同的动 态演化 过程。 
当然 ，这 些模型 多数都 能在模 型可调 的参数 范围内 ，解释 日冕物 质抛射 所需的 能量。 
一个 普遍的 演化过 程是： 在 磁场的 演化过 程中， 伴随着 磁场从 封闭状 态向开 放状态 
的 演化， 日 冕物质 被带离 低日冕 而向星 际空间 传播。 对 一些模 型的描 述可以 在文献 
[2] 中 找到。 

在欣赏 不同作 者对同 一问题 的不同 解决路 径时， 我 们不禁 要问， 这些不 同的模 
型所描 述的不 同演化 途径和 不同储 能方式 是否有 什么共 同点， 有没有 一个核 心的物 
理量来 控制日 冕物 质抛射 的爆发 与否？ 本撰写 者提出 了一个 观点， 即 磁螺度 作为描 
述磁场 拓扑结 构的物 理量， 其在 日冕中 的不断 积累， 使日 冕物质 的抛射 成为必 
然[3,4]; 而不 同的日 冕物质 抛射模 型只是 在用不 同的方 式描述 磁螺度 的积累 和释放 
过程 

3.  磁 螺度与 日冕物 质抛射 

磁螺度 的定义 是磁螺 度密度 h=A  •  B 在所 研究的 空间内 的积分 (//=  Adv)。 其 
中， 矢量 J 是磁场 5 的 磁矢势 06  =  ▽  x』)。 由于 磁矢势 在空间 的变化 (▽  xj) 反映 
了矢 量磁场 因此 磁矢势 4 以及由 其计算 而得的 磁螺度 丑 在一定 程度上 反映了 
磁场 的拓扑 结构。 磁螺 度的具 体计算 牵扯到 较多的 数学技 巧和度 规计算 [5]， 在这里 
就不 详细叙 述了。 

磁 螺度为 什么重 要呢？ 首先， 磁螺度 之所以 重要， 在于它 不仅是 一个描 述磁场 
拓扑 结构的 宏观物 理量， 而且 它还是 一个守 恒量。 磁螺度 一旦存 在于日 冕中， 就很 
难消 失和被 损耗， 即使是 在有大 量热能 释放的 磁重联 过程中 [6]。 其次， 光球 磁场的 
观测 表明， 磁螺度 在被源 源不断 地输入 到日冕 中[7,8]， 并且， 在 太阳的 南半球 ，输 
入的螺 度多为 正号， 在北半 球则多 为负号 [9，1()]。 将以 上两项 结合的 结果， 使 我们自 
然地推 出螺度 将在太 阳日冕 的南、 北两半 球积聚 起来的 结论。 这种磁 螺度积 累的结 
果， 不仅使 磁自由 能在日 冕中自 然地被 储存以 供日冕 物质抛 射所用 [2]， 而且 还将使 
日冕物 质的抛 射成为 磁螺度 积累的 必然结 果[3,4]。 理 论计算 表明， 与 日冕状 态相接 
近的 磁场无 力场状 态可能 存在一 个螺度 上限； 当日 冕中 磁螺度 的积累 超过这 一上限 
时， 将不 存在无 力场平 衡态， 即爆 发将成 为必然 [3,4]。 

4.  问题 和应用 

上 述的工 作和讨 论为我 们解决 “ 日冕物 质抛射 起源” 的科 学难题 提供了 一个线 
索： 日冕 物质抛 射可能 是日冕 中磁螺 度积累 的必然 结果。 

但是， 这种模 型或理 解是否 正确， 还 需要在 太阳物 理研究 的实际 应用上 检验。 
当把 这种模 型应用 于具体 的太阳 爆发事 件和预 报时， 我们还 需要解 决以下 具体问 
题 ： （1) 太阳磁 螺度是 以何种 方式从 光球向 日冕传 输的？ 磁螺 度传输 量在不 同区域 
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有什么 不同？ 有 没有随 太阳活 动周的 变化？ （2) 太阳 磁螺度 在日冕 中的积 累量与 
日冕 物质爆 发有无 关系？ 是否 螺度积 累到一 定上限 就一定 爆发？ 这 一上限 在不同 
区 域是否 不同？ （3) 我们 能否通 过磁场 外推和 MHD 模拟来 找到磁 螺度上 限值？ 这 
一理论 上限值 与观测 相比， 准确度 如何？ 能 否用来 预报？ 

解决 这些问 题还需 要我们 发展更 好的磁 场外推 方法和 更准确 、更 高分辨 率的磁 
场 观测。 这些都 是我们 未来应 发展的 方向。 
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太阳大 气等离 子体中 的电流 

The  Electrical  Current  in  Solar  Atmosphere 

天体物 理和空 间物理 研究的 主要对 象是等 离子体 ，在 这些 研究中 通常称 为宇宙 
等离 子体。 对 宇宙等 离子体 的物理 描述， 主要利 用磁流 体动力 学方法 
(Magnetohydrodynamics, 简写为 MHD)。 MHD 是研究 导电流 体中磁 场动力 学的数 
学物 理平台 。对 MHD 理论贡 献最大 的应该 是瑞典 科学家 阿尔芬 (Hannes  Alfven)， 
在 1942 年 提出了  Alfven 波和磁 场冻结 的概念 [1] ， 并因此 获得了  1970 年的 诺贝尔 
物理 学奖。 

等离 子体中 同时出 现的多 种耦合 现象， 给 等离子 体的描 述带来 非常复 杂的关 
系。 等离 子体的 流体描 述是在 满足德 拜长度 《离子 的拉莫 半径》 等离 子体的 特征长 
度的情 况下， 用麦克 斯韦传 输方程 进行描 述的。 对大尺 度的空 间等离 子体， 在过去 
的上百 年中， 有两 类描述 方法。 一 种是在 各种假 设条件 下的等 离子体 方程， 另一种 
是电流 描述。 

对于 电流， 通 常的理 解是电 荷的流 动现象 或者是 电荷量 的流动 速率。 一 般导体 
中是 电子的 运动， 而在 等离子 体中， 则包括 电子和 离子的 运动。 在介 质中， 除了传 
导 电流， 还 包括由 于电荷 的分布 而产生 的位移 电流。 由 于等离 子体通 常假定 为准电 
中性 的 气体， 一般情 况下忽 略等离 子体位 移电流 的 作用。 

在大尺 度磁化 等离子 体中， 电 流被传 统地分 为两个 分量： 在运 动方程 或者在 
等离 子体平 衡方程 中的垂 直于磁 场的电 流分量 J±， 和 在这些 方程中 不出现 的平行 
于磁 场的电 流分量 J//。 在空间 物理问 题中， 平 行于磁 场的电 流分量 有着重 大的意 
义， 因为 它能够 解释很 多观测 现象。 在地球 磁层中 平行电 流的存 在是由 Birkeland 
提 出的， 后 来称为 Birkeland 电流。 而 在垂直 于磁场 方向的 电流， 也包括 两个部 
分。 如果 在等离 子体中 有电场 存在， 这 个电场 可以分 为两个 分量： 平行于 磁场方 
向 仏/ 和 垂直磁 场分量 平行 于电场 方向 的电 流称为 Pedersen 电流或 Hall 
电流。 理 论上， 等离 子体中 电流的 产生可 以通过 多种物 理过程 得到， 在宇 宙等离 
子 体的应 用中， 比较 典型的 有由于 等离子 体分布 不均匀 和温度 不均匀 产生的 
Biermann 电池， 以 及在磁 化无碰 撞等离 子体环 中由于 环截面 上的压 力不均 匀性驱 
动的 自举电 流等。 

由 于宇宙 等离子 体的复 杂性， 空间 物理和 天体物 理学家 都希望 能够比 较简单 
地 从理论 上理解 磁流体 现象。 根据麦 克斯韦 方程， 我们 知道磁 场和电 流的等 效性。 
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因此， 在宇 宙等离 子体研 究中， 出 现了两 种不同 的近似 方法： 用磁 场和速 度场描 
述的 BV 方法和 用电场 和电流 描述的 EJ 方法。 BV 描 述认为 磁场和 速度场 是磁流 
体 的主要 物理量 ，而 EJ 描述则 是可以 推导得 出的物 理量， 其代表 人物有 E.  N. 
Parker[2] 和 Vasyliunas[3]。 而相 对地， 则认为 EJ 描述 可以更 加直观 地得到 磁流体 
中 的物理 过程， 其代表 人物是 义以611等[4]。 而实 际上， 这两 种描述 方法的 应用都 
有成 就和局 限性。 

这两 种描述 方式在 太阳大 气的应 用主要 体现在 对太阳 耀斑的 能量储 存和释 
放的 解释。 从原理 上看， 磁场与 电流观 点是互 补的， 但是实 际上却 导致了 相互独 
立甚 至相互 矛盾。 从磁场 的观点 来看， 能量的 释放来 自磁场 湮灭， 通常表 现为电 
流片中 的磁场 重联， 而且 磁场模 型主要 使用了 我们所 熟悉的 概念。 而从电 流的观 
点， 通常类 似于一 个电流 回路， 能量释 放是回 路中的 电阻对 电流的 耗散从 而减少 
磁场 能量， 电流是 理解能 量耗散 的物理 本质。 电 流片仅 仅是一 个局部 区域， 而电 
流回 路则在 整个回 路中对 磁场能 量进行 耗散。 实 际上， 两种 观点都 存在着 缺点。 
对于电 流模型 来说， 观测电 流比磁 场更加 困难， 虽然 我们可 以通过 =  计 
算电流 密度， 但是 根据一 定的磁 场分布 来反演 电流， 其 解往往 不是唯 一的， 因此 
需 要一定 的边界 条件。 

有关 等离子 体电流 和磁场 描述的 分歧， 在物理 上并不 矛盾， 其主 要分歧 是在太 
阳 物理和 空间物 理中的 应用， 具 体焦点 在于等 离子体 中能量 的释放 过程， 如 耀斑爆 
发等。 磁 场描述 的主要 观点是 这些能 量的释 放过程 是磁场 重联， 电流 描述的 主要论 
点则 是爆发 过程来 自于有 一定电 流回路 的电流 耗散， 20 世纪末 E.N.  Parker[5] 和 D.  B. 
MelroSe[6] 在这个 问题上 出现了 激烈的 争论。 实 际上， 磁场重 联的等 离子体 能量释 
放 模型一 直受到 怀疑， 其物 理基础 源于等 离子体 中磁场 冻结， 磁场重 联则是 冻结在 
等离 子体中 的磁场 能量的 释放。 虽然 磁场冻 结的概 念是由 H.  Alfven[1] 在 1942 年提 
出的， 但是 E.N.  Parker[4] 在后来 却对磁 场重联 这一过 程提出 了强烈 反对， 认 为磁场 
冻结仅 仅适合 于非常 特殊的 情况。 尽管目 前对太 阳物理 中能量 爆发过 程的解 释主要 
采用磁 场重联 模型， 但是这 些有关 理论问 题并没 有完全 解决。 

从 电流的 观点， 等 离子体 的电流 可以直 接对一 些爆发 现象进 行物理 解释， 同时 
对于粒 子加速 和等离 子体的 加热等 问题具 有直接 的效果 ，也受 到太阳 物理学 家和空 
间物 理学家 的高度 重视， 但是， 由于 缺乏直 接的电 流观测 资料， 在研 究中受 到很大 
局限。 
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Magnetic  Reconnection  and  the  Current  Sheet 


磁 重联是 宇宙等 离子体 中磁场 能量转 化为其 他能量 (动 能和 热能) 的一种 形式， 
是方向 相反的 磁场相 互作用 并发生 湮灭， 同时将 磁能转 化为等 离子体 动能和 热能的 
重要 过程。 在 这个过 程中， 方 向相反 的磁场 相互接 近和作 用时， 会在 它们之 间形成 
一 个磁中 性区， 或中 性点。 磁中 性点往 往具有 X 形的 结构， 因此也 被称为 X 点。 
在此区 域中， 磁 场原有 的联结 方式被 破坏， 形成新 的联结 方式， 磁场 在这里 发生耗 
散， 并 释放出 能量。 所以， 磁重联 区又叫 耗散区 (图 1)。 形象 上说， 这是一 个磁力 


图 1 磁重 联和电 流片示 意图。 带 有小箭 头的连 续曲线 代表磁 力线， 中 间的红 色区域 就是磁 
重联 区或电 流片； 蓝色 箭头代 表将磁 场和等 离子体 带入重 联区的 等离子 体流， 速度为 vi; 
红色 箭头表 示经过 磁重联 后的等 离子体 和磁场 离开重 联区的 方向， 速度为 v。^ 电流 片的长 

度为 2L, 厚度为 2/。 


Mi 
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线断开 再重新 联结的 过程， 简称磁 重联。 有些时 候这个 磁中性 区会有 一定的 延展， 
具 有片状 结构， 因此 又称磁 重联电 流片， 或电 流片。 更多的 有关磁 重联、 磁中 性点、 
和电流 片的讨 论可参 见文献 [1]。 

在太 阳爆发 过程， 特 别是在 较大的 爆发过 程中， 磁 重联区 一般以 电流片 的形式 
出现。 与太 阳爆发 有关的 磁重联 电流片 以及相 关的磁 场结构 最早由 Carmichael 提 
出， 随后发 展成为 著名的 Kopp-Pneuman 双带耀 斑模型 (见 文献 [2])。 在 这一模 型中， 
能 量在爆 发前存 储在一 个闭合 的拱状 磁场结 构中。 由 于不稳 定性， 这 个闭合 磁场向 
外 爆发， 形 成一个 包含中 性电流 片的完 全开放 的磁场 结构， 电 流片将 磁场分 成两个 
极性 相反的 区域。 然后 这些开 放的磁 力线通 过电流 片中的 磁重联 回到初 始状态 (图 
2)。 这一过 程在观 测上的 印证即 是日面 上两个 明亮、 并 相互分 离的耀 斑带和 日冕中 
一 个不断 增大的 耀斑环 系统， 一般 被称为 “ 双带耀 斑”。 


瞬 变之后 的开放 磁力线 

(a) 在 爆发的 起始阶 段形成 的开放 
磁场和 相反磁 场之间 的 电流片 


随后 的磁重 联及在 闭合磁 
力线 上俘获 的物质 

(b) 通过 发生在 电流片 中的磁 重联， 
被 拉伸的 磁场又 重新回 到接近 势场的 
松 弛状态 


图 2 著名 的双 带耀斑 Kopp-Pneuman 模型 
取 自文献 [2]。 


研究 表明， Kopp-Pneuman 双带耀 斑模型 中的磁 位型并 不能在 太阳低 层大气 
中长期 存在， 产生 双带耀 斑的磁 位型必 须在一 次爆发 过程的 早期阶 段由闭 合磁场 
快速 向外延 伸演化 而来。 这一 过程， 特别 是电流 片的的 形成和 发展， 在太 阳爆发 
的 磁通量 绳灾变 模型中 得到了 完整而 自洽的 描述。 根据这 一模型 的基本 物理内 
涵， Forbes 及其 合作者 深入研 究了日 冕闭 合磁场 演化为 Kopp-Pneuman 结 构的物 
理过程 (见 文献 [3] 及其 中的文 献)。 他们 指出爆 发之前 的日冕 磁场处 于不停 的演化 
之中， 驱动其 演化的 的能量 来自于 光球物 质不断 运动的 动能。 太阳 大气中 的高温 
(从 光球层 的六千 度左右 到日冕 的一百 万度) 使得 几乎所 有物质 处于电 离状态 ，其 
中带 正电的 离子和 带负电 的电子 的总数 相同， 在一 定的空 间尺度 (称 为迪拜 半径) 
范围 以外， 这样 的物质 对外不 显任何 电性， 是中 性的。 这样 的物质 被称为 等离子 
体。 由 于带电 粒子在 磁场中 的运动 特性， 使得 等离子 体和磁 场结构 之间不 能有相 
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对 运动。 此所谓 “ 等离子 体的磁 冻结” 效应， 简称 “磁冻 结”。 磁 冻结的 结果使 
得日 冕磁 场在光 球中的 足点和 等离子 体一起 运动， 牵动日 冕 磁场发 生形变 而积累 
能量。 在这 个过程 当中， 光球物 质运动 的动能 转换为 磁能储 存在日 冕磁场 当中。 
当 日冕磁 场中的 能量超 过阈值 以后， 有关 的磁结 构就会 失去平 衡而产 生爆发 ，并 
将 日冕当 中的一 部分磁 结构以 及其中 的等离 子体迅 速抛向 行星际 空间。 在 此过程 
中， 原先闭 合的磁 结构由 于其足 点冻结 在光球 当中而 被急剧 拉伸， 形成类 似于图 
2(a) 所 示的磁 结构。 不同 的是， 磁 结构的 上半部 分并没 有被完 全打开 (见 文献 [3] 
的图 2)， 中间 的电流 片也只 有有限 长度。 数值 模拟也 显示了 当闭合 磁场结 构中的 
平 衡状态 被破坏 导致整 个结构 被向外 拉伸时 ，都 会有有 限长度 的电流 片形成 (参见 
文献 [4])。 由于 电流片 中等离 子体不 稳定性 引起的 耗散， 被 拉伸的 磁力线 会通过 
电流 片发生 重联， 并在这 个结构 的上部 趋向无 穷远之 前使其 恢复到 初始的 闭合状 
态 (见图 2b)， 因 此先前 闭合的 磁场并 不一定 要完全 打开、 形 成开放 场之后 才能产 
生 CME 和 耀斑。 

Lin  &  Forbes 在文献 [3] 的 工作的 基础上 研究了 电 流片形 成后， 磁 重联可 以在电 
流 片中自 由发生 的后果 (见 文献 [5；^ 他们 以解析 的方式 自洽地 考察了 磁重联 以给定 
速率发 生时， 包括电 流片在 内的整 个爆发 磁结构 的演化 特征和 有可能 由观测 证实的 
细节。 他们的 这项工 作和随 后的一 系列相 关研究 成果被 国际太 阳物理 界认知 为太阳 
爆发的 Lin-Forbes 模型。 

Lin  &  Forbes 发现 ，在 典型太 阳爆发 过程中 电流片 将太阳 耀斑和 CME 有机地 
连成 一体， 而磁 重联在 爆发过 程中发 挥了多 重作用 (图 3)。 首先， 磁重联 断开了 
那些越 过通量 绳顶部 并以两 端植根 于光球 层的磁 场线， 减弱 了阻止 通量绳 逃离的 
磁 张力。 其次， 磁重 联将大 量的磁 通量、 等离 子体、 和能量 输送到 太阳低 层大气 
(如 色球， 甚至光 球)， 造成 对低层 大气的 剧烈加 热和色 球物质 蒸发， 产生 耀斑带 
和耀 斑环。 更重要 的是， 磁 重联的 非理想 MHD 性质 解决了 所谓的 Aly-Sturrock 
佯谬， 即在无 力场结 构中通 过纯粹 的理想 MHD 过程打 开闭合 磁力线 并产生 CME 
的 困难， 使我们 在构造 CME 的理论 模型的 时候， 不 必太过 于顾虑 闭合磁 场能否 
完 全打开 的问题 (见 文献 [6] 和 [7])。 最后， 磁重联 同时将 相同数 量的磁 通量、 几乎 
相 同质量 的等离 子体、 和 大致相 同的能 量送到 CME 当中， 使其体 积和质 量都在 
爆 发过程 中迅速 增加， 并将 这些物 质和磁 通量都 带到行 星际空 间当中 (见 文献 [8] 
及其 中的图 4,  6 和 8)。 

Lin  &  Forbes 进一步 的研究 发现爆 发过程 中的磁 通量绳 (CME) 的运 动特征 、电 
流 片以及 周围的 磁场是 一个整 体结构 当中相 互联系 、相互 制约的 部分， 当中 某一部 
分的性 质特征 必然影 响其他 部分， 通时也 反过来 受其他 部分的 影响。 通量绳 向上的 
快速运 动帮助 电流片 发展， 由于 电流片 发展而 增加的 磁张力 又试图 阻止通 量绳的 
运动。 但是 电流片 的发展 又有利 于其中 等离子 体不稳 定性的 发生， 由 不稳定 性引发 
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的 等离子 体湍流 和耗散 造成的 磁力线 重联又 会很快 减弱磁 张力的 作用， 帮 助通量 
绳迅速 离开太 阳而发 展成为 通常意 义下的 CME0 因此 在这个 闭合的 正反馈 关系环 
中， 磁重联 又是帮 助电流 片发展 的间接 因素。 


被 抛出的 等离子 


二激波 后等离 子体流 
- 因激波 而增强 的冷却 
凝聚 等离子 体内流 

(在) 紫外 (波 段观测 到的) 耀斑环 (105  K) 

(在) Ha (波段 观测 到的) 耀斑环 (104  K) 

一 向下的 凝聚等 离子体 

- 色球 - 

等离 子体流 

图 3 在爆 发过程 中形成 的包含 CME、 耀斑、 和 电流片 的磁场 结构。 爆 发初始 阶段， 磁结 
构失去 平衡的 过程 使得闭 合磁 结构中 的磁力 线被剧 烈拉 伸而形 成一个 Kopp-Penuman 式的 
位形。 电 流片既 是能量 转换的 区域， 又 是连接 CME 和 耀斑的 中介。 取 自文献 [9]。 

目前， 电流片 的形成 和发展 已经为 多个观 测结果 所证实 (文献 [9])。 并且， 观测 
也表明 CME 和 电流片 的动力 学特征 都取决 于电流 片当中 磁重联 速率的 的快慢 。一 
般 有两种 磁重联 速率： 绝 对速率 和相对 速率。 前 者由电 流片中 的感应 电场瓦 描述， 
后者则 是是磁 重联电 流片边 沿附近 磁重联 内流速 度与周 围阿尔 芬波速 之比， 称为磁 
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重联的 阿尔芬 (Alfv6n) 马赫 (Mach) 数， 用 MA 表述。 从本质 上说， 瓦和 MA 又都 依赖 
于 电流片 的内部 特征和 结构， 因 此也是 时间和 空间的 函数。 

Priest  &  Forbes 总结和 讨论了 半个多 世纪以 来的有 关磁重 联的研 究结果 以及相 
关的 在地球 和空间 物理、 太 阳物理 领域内 的运用 ，给 出了许 多有关 艮和 MA 在不同 
磁场 结构和 不同电 流片边 界条件 下的重 要结果 (文献 [1])。 但是 这些工 作的结 果很难 
直 接应用 到实际 的太阳 爆发过 程当中 。特 别是当 我们试 图利用 这些结 果来帮 助我们 
理解在 爆发过 程中的 电流片 本身的 演化特 征时， 我们找 不到任 何一项 研究工 作是关 
于 在尺度 迅速变 化的电 流片中 的瓦和 MA 演化 特征。 事 实上， 到目前 为止也 没有这 
方 面的工 作被报 道过。 而且， 所有的 这些理 论和运 用要么 是针对 静态、 准静 态的磁 
重联， 要么是 针对在 业已存 在的电 流片中 的磁重 联动力 学演化 过程， 或者干 脆就是 
针对在 X 点而没 有电流 片的磁 重联。 因此当 Lin  &  Forbes 在 构造一 个包含 磁通量 
绳 (随后 在爆发 过程中 演化为 CME 的核 心)、 电 流片、 和 耀斑的 动力学 模型时 发现， 
并没 有一个 大家普 遍认可 的理论 能够解 决由灾 变引起 的磁重 联能进 行得多 快的问 
题 (文献 [5])。 所 以在他 们的相 关模型 和计算 当中， 都假 设电流 片中的 磁重联 过程与 
其中的 等离子 体湍流 有关， 因此 MA 对电 流片尺 度和其 中电阻 率的依 赖就不 明显， 
而通常 将仏 取为常 数。 这显然 是对这 一问题 的零级 近似。 

利用对 电流片 中等离 子体物 理过程 过程的 研究， 可以 帮助我 们了解 和回答 Ma 
与电 流片各 个参数 的联系 的有关 问题。 但这样 一来， 我 们就必 需离开 MHD 的宏观 
问题 而进入 到等离 子体物 理的微 观问题 之中， 再将 两部分 的结果 有机、 自洽 地结合 
起来， 才能 完整解 决我们 上述的 问题。 然而， 至 少目前 甚至在 将来一 段可以 预见的 
时 期内， 这 个问题 还无法 解决。 这 是一个 需要长 期努力 才可能 解决的 问题。 

当然， 我们 现阶段 对这个 问题也 有一些 基本的 认识。 比如， MA —定是 和电流 
片中的 等离子 体不稳 定性和 湍流有 关的。 一般认 为由撕 裂模不 稳定性 引起的 湍流起 
主要 作用， 其他不 稳定性 的作用 相对要 弱一些 (见 文献 [10] 及其中 引用的 文献) 。但 
这只是 在不稳 定性线 性发展 的阶段 如此， 还有其 他很多 种类的 湍流可 以在磁 重联电 
流 片当中 发展。 它们 的作用 如何， 在不稳 定性非 线性发 展的阶 段它们 起什么 样的作 
用， 哪 种湍流 起主要 作用， 它 们之间 的相互 作用、 耦合又 会产生 什么样 的结果 ，这 
都是在 磁重联 进行过 程中， 有 可能发 生在电 流片中 的在等 离子体 尺度上 的情况 ，以 
及这些 情况及 其后果 对我们 目前的 等离子 体的有 关知识 提出的 挑战； 其次， 在电流 
片 本身的 宏观尺 度上， 由于其 长度和 厚度都 在随时 间发生 变化， 特别 是在刚 刚形成 
并 发展的 初期， 电流 片的演 化完全 是以动 力学的 方式进 行的。 在 这种情 况下， 宏观 
过程 和微观 过程如 何相互 作用， 如 何共同 影响能 量转换 速率， 即 磁重联 速率， 一直 
是 我们需 要面对 的挑战 和需要 解决的 难题。 

除了 上述得 到大家 一致认 可的研 究进展 和未解 决的问 题之外 ，还 有一个 最近刚 
刚出 现的新 问题： 在如图 3 所示的 CME 和 耀斑之 间的电 流片有 多厚？ 在经 典的磁 
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重 联电流 片的图 像中， 其厚 度只有 不到一 千米的 量级。 但 在文献 [10] 及其与 之有关 
的工 作中， CME 和耀 斑之间 的电流 片被发 现有上 万甚至 上十万 千米的 厚度。 这是 
不是 CME- 耀斑 电流片 的真实 厚度？ 还是 被观测 的投影 效应放 大了的 结果？ 有人 
认为电 流片的 真实厚 度仍然 只有几 百米， 观测 到的非 常大的 厚度是 投影效 应的结 
果； 也有 人认为 投影效 应的确 存在， 但对电 流片厚 度观测 的影响 有限， 观测 厚度与 
真实 厚度之 间只有 4 倍 左右的 差别。 目前， 争 论还在 继续。 国 际上现 在已经 有几个 
研究组 的科学 家们在 对这个 问题进 行深入 研究和 探讨。 

由 电流片 的厚度 问题进 一步引 申出来 的另外 一个问 题是： 如果 CME- 耀斑电 
流片 的确有 上万千 米厚， 那么， 其中 是否会 包含有 很多的 小尺度 结构？ 这些 小尺度 
结构的 特点是 什么？ 是如何 在电流 片中演 化的？ 它们 的演化 对电流 片本身 及其中 
的 磁重联 过程会 有什么 影响？ 

更 进一步 引申的 问题是 ：目前 所有的 电流片 中的带 电粒子 加速模 型都是 建立在 
假 设电流 片只有 几百米 的厚度 的基础 上的。 如果 CME 耀斑电 流片的 厚度的 确有上 
万千米 ，这 些模 型怎么 修改？ 原 来的结 果是否 仍然有 意义？ 在 厚电流 片和薄 电流片 
中带电 粒子的 加速是 否会有 本质的 差别？ 

这些 问题对 我们现 在的工 作提出 了挑战 ，当 然也构 成了我 们将来 研究工 作的方 
向和 目标。 解 决这些 问题需 要我们 在提高 观测技 术和加 深理论 研究两 方面的 努力。 
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三维 磁重联 

Three-dimensional  Magnetic  Reconnection 

1.  磁力线 的速度 

磁重联 [1] 是天体 物理、 空 间物理 和核聚 变物理 的重要 课题。 空间 环境里 充斥着 
被 称为等 离子体 的完全 或部分 电离的 气体。 绝大 部分情 形下， 空间等 离子体 可以认 
为拥 有无穷 电导率 或零电 阻率。 在 这种情 形下， 等 离子体 被冻结 在磁力 线里， 由此 
可以 认为， 磁力线 (或者 包含给 定磁通 量的磁 流管) 的垂直 磁力线 的位移 速度， 就 
是 磁流管 内等离 子体的 实际垂 直位移 速度。 反之， 在 有限电 导率或 者非零 电阻率 
的情 形下， 磁冻 结不再 成立， 磁力 线可能 脱离等 离子体 “滑 动”， 磁 力线的 速度和 
磁 力线的 连续连 接性就 失去了 意义。 磁 力线的 “ 滑动” 可以改 变磁力 线的连 接性， 
使 磁场迅 速松弛 到低能 状态， 从而有 效地释 放磁场 能量。 磁力 线速度 是理解 磁重联 
的重要 概念。 

2.  二维 磁重联 

在宇宙 空间里 经常观 测到的 快速能 量释放 ，最 典型 的如太 阳耀斑 和地磁 层的亚 
爆 ，可以 相信是 磁重联 导致的 。磁重 联释放 能量的 本质是 磁场通 过局部 打破磁 冻结， 
例如 通过局 部有限 电阻率 (碰撞 重联) 或 者广义 欧姆定 理中的 其他效 应如霍 尔效应 
(非 碰撞重 联)， 而 得以改 变连接 性和全 局磁场 结构， 而不是 一个全 局耗散 过程。 

20 世纪 40 〜 70 年代， 物 理学家 建立了 稳态和 非稳态 的二维 磁重联 模型， 即磁 
力线和 等离子 体入流 速度在 一个平 面上， 研究局 部有限 电阻率 和特定 磁场位 性通过 
磁重联 而释放 能量的 效率。 到了  70 年代， 地面 望远镜 和卫星 观测的 诸多耀 斑现象 
(特别 是著名 的双 带耀斑 现象) 定性地 吻合二 维理论 模型， 即所 谓的标 准耀斑 模型， 
因而磁 重联释 能机制 被广泛 接受。 过去 30 年， 太阳物 理学家 大多引 用标准 耀斑模 
型来解 释观测 现象。 1989 年， Poletto  &  Kopp[2] 首次在 地面色 球耀斑 观测中 应用二 
维近似 模型和 磁通量 守恒的 原则， 测量 了双带 耀斑中 的磁重 联率。 2000 年后 ，若 
干研究 小组采 用同样 原理分 析了卫 星紫外 波段观 测的双 带耀斑 ，更精 确地测 量了磁 
重联率 在 二维近 似下， 磁重 联率等 同于入 流区感 应电场 或耗散 区的有 效欧姆 
电场 (就 耗散磁 重联而 言)。 这是近 十年来 耀斑观 测研究 的热点 之一。 

3.  三维 磁重联 

维 磁重联 的提出 是很自 然的， 因为 太阳大 气的磁 结构本 身是三 维的。 日冕磁 
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场的 边界， 即可以 观测到 的光球 磁场， 是非 常不规 则的。 许多 (双带 耀斑) 观测 表明， 
沿着 第三维 方向， 磁重 联率、 耀斑 带亮度 (或 可解 释为能 量沉积 率)、 日冕后 环上方 
的 重联出 流都是 不均匀 且非第 H 维对 称的。 在一些 成像硬 X 射线观 测中这 些表现 
得尤其 明显。 换句 话说， 磁重联 的基本 构件是 三维磁 流管， 而不 是二维 (或称 2.5 
维) 的连续 磁拱。 

理 论上， 三 维磁重 联的发 展与磁 拓扑模 型紧密 相关。 磁拓 扑模型 研究实 际边界 
条 件下的 磁场连 接性。 理论磁 拓扑结 构是一 种理想 结构， 其出 发点是 磁场可 以分解 
为 有限个 孤立磁 单极， 则连 接同一 对磁单 极的所 有磁力 线组成 一个磁 空间， 不同磁 
空间相 交于磁 分隔面 [6]。 磁分 隔面也 是电流 所在。 磁力线 要改变 连接性 (即重 联)， 
必 须滑过 非理想 (非零 电阻) 的磁分 隔面。 在 三维磁 重联图 像里， 磁场 矢量和 入流速 
度矢量 不在同 一个平 面上。 根 据不同 的入流 形态， Priet& Titov  1996 年[7] 归纳了 H 
维稳态 磁重联 的几类 图像： 脊型 重联、 扇形 重联和 分隔线 重联。 其中 分隔线 重联是 
二维重 联在三 维上的 推广。 

可是， 太阳 活动区 磁场是 连续分 布的。 这样， 另外 一种拓 扑模型 考虑了 连续分 
布的 情形， 引入了 准磁分 隔面的 概念， 即 放松对 磁重联 必须发 生在严 格分隔 面的要 
求， 而认 为广义 磁重联 可以发 生在准 磁分隔 面上。 准磁 分隔面 是磁连 接性变 化梯度 
相对比 较大的 地方， 因 而电流 较强， 可能 产生非 零电阻 而发生 重联。 

20 世纪 90 年 代后， 太 阳物理 学家试 图从观 测上验 证三维 重联的 位型。 至今为 
止， 通过 个别耀 斑事件 的观测 验证基 本上是 间接和 定性唯 象的。 他们 发现在 某些观 
测中， 色球 或光球 耀斑带 的位置 大致和 模型计 算的磁 分隔面 或准磁 分隔面 在光球 
(色 球) 的截线 (或类 似拓扑 结构) 相对应 （参见 Demoulin,  Mandrini 组的若 干工作 )Q 
但是， H 维磁重 联还有 重大问 题需要 解决， 这些困 难既是 理论的 困难， 也是 观测的 
困难。 


4. 相关科 学问题 


(1) 定量或 半定量 观测测 量与磁 重联相 关的物 理量。 日冕 快磁重 联发生 的尺度 
(耗 散区 尺度) 大 概是几 米到几 千米。 目前 和在可 预见的 将来， 太阳观 测的空 间分辨 
率是 100 千米， 因而直 接观测 耗散区 及其微 观物理 现象不 现实。 甚至 直接测 量宏观 
日 冕磁场 和速度 场也很 困难。 实际 测量和 重联有 关的物 理量， 比 如磁重 联率， 入流 


维 模型或 非均匀 二维模 型上。 对 三维的 定量观 测表述 尚缺。 


(2) 三维 磁重联 的能量 释放和 分配。 能量释 放和分 配是太 阳耀斑 物理的 传统课 
题。 通过磁 重联的 能量释 放率， 以及释 放的能 量怎样 分配， 即热能 (直 接加 热等离 
子 体)、 非热能 (加 速带电 粒子) 和等离 子体动 能以什 么比例 分配， 目前 的研究 都只有 
粗浅的 探讨， 其中的 机制和 定量图 像并不 清楚。 在观 测上， 通 过多波 段辐射 现象反 
演能 量释放 和分配 有很大 (甚 至于数 量极) 的不确 定性。 因而多 波段观 测光谱 分析反 
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演耀 斑能量 释放和 分配， 仍然是 一个虽 然传统 但仍然 重要的 课题。 

(3)  三维 磁重联 怎样改 变磁螺 度在磁 结构中 的重新 分配。 磁螺度 是磁场 复杂性 
的定量 表述。 太阳 活动区 的演化 主要为 光球下 湍流驱 动而积 累磁场 能量， 这 也可以 
表 述为磁 螺度的 积累。 而日冕 是理想 磁流体 主导， 只 有通过 重联改 变磁连 接性， 才 
能改变 磁螺度 并释放 磁能。 在 重联的 时间尺 度内， 一般 不能改 变磁螺 度总量 [9]， 而 
只是改 变磁螺 度在磁 结构中 的重新 分配。 二维磁 重联假 设无法 探讨磁 螺度的 问题。 
探讨兰 维磁重 联在磁 螺度总 量守恒 的物理 限制条 件下怎 样改变 磁螺度 分配， 是磁重 
耳 关研究 中与磁 场能量 释放直 接相关 的重要 课题。 这个 方面， Longcope  et  al  (2007)[10] 
做了开 创性的 工作。 

(4)  构建更 符合实 际的磁 场拓扑 结构。 三维 磁重联 理论和 观测的 对照经 常依赖 
磁 场拓扑 模型。 原则上 而言， 磁 拓扑模 型可以 确定与 重联相 关的重 要拓扑 结构， 并 
与观测 现象相 比对， 并可以 重建耀 斑前后 的三维 磁场， 从而决 定磁能 量释放 和磁螺 
度 转移。 可是 当前的 拓扑模 型依赖 于理想 假设， 比如磁 势场或 线性无 力场或 其他极 
小化 假设。 实 际上， 耀斑前 甚至耀 斑后的 太阳活 动区， 绝不 可能是 势场， 也 很可能 
不 是线性 无力场 甚至非 线性无 力场。 寻 找观测 制约下 的合理 拓扑模 型非常 重要。 


1.  2 
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不同 尺度太 阳爆发 现象中 的磁重 联过程 

Magnetic  Reconnection  in  Solar  Eruptive  Phenomena  with 

Various  Scales 


1. 引言 

太阳表 面之外 的大气 层分为 500 千 米左右 厚的光 球层， 2000 千 米左右 厚的色 
球层， 然后， 经过很 薄的过 渡区后 便是一 直往外 延伸的 日冕。 在这些 大气层 中人们 
已经观 测到各 种尺度 的爆发 现象， 如日冕 中的日 冕物质 抛射、 暗条 抛射、 耀斑、 X 
射线 喷流、 X 射线 亮点等 (如图 1 所 示)； 过 渡区和 色球层 中的“ 过渡区 爆发事 件”及 
埃 勒曼炸 弹等。 随着 观测精 度和分 辨率的 提高， 会 有更多 的爆发 现象被 发现。 这些 
爆发现 象中， 强 烈如耀 斑者， 每次 在几十 分钟内 释放出 1025 焦耳 的能量 (相 当于数 
十亿个 早期原 子弹爆 炸所释 放的能 量)， 而即便 是微弱 如色球 层的埃 勒曼炸 弹者， 
每次 也在几 分钟内 释放出 相当于 10 万个原 子弹的 能量。 太阳 大气中 如此剧 烈的能 
量释放 过程到 底是如 何产生 的呢？ 它们 是否也 在其他 恒星上 发生？ 这些都 是上百 
年来太 阳物理 工作者 们期待 解决的 难题。 


图 1 太阳大 气中几 种典型 的爆发 现象。 


2. 太 阳大气 中不同 尺度的 爆发现 象简介 [1] 

耀斑是 太阳大 气中最 早被发 现的爆 发现象 ，它 是由 英国天 文爱好 者卡林 顿和霍 
奇逊于 1859 年 9 月 1 日 首次独 立地观 测到。 其典 型尺度 是数万 千米， 持续 的时间 
从几 分钟到 数小时 不等。 比耀 斑尺度 更大的 爆发现 象是日 冕物质 抛射， 简称 CME， 
它 经常伴 随暗条 (或称 日珥) 抛射。 CME 是在 1971 年 12 月 14 日通过 卫星上 的日冕 
仪发 现的。 它 们起始 于活动 区尺度 (约 数万千 米)， 但很快 便增大 到太阳 的尺度 ，并 
在其抛 向行星 际空间 的过程 中发展 到远大 于太阳 半径, 它们是 太阳系 尺度最 大的爆 
发 现象。 在日 冕中， 比耀 斑尺度 小的爆 发现象 包括微 耀斑、 X 射线 喷流及 X 射线 
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亮点， 它们 的尺度 在数千 至上万 千米。 

色球 层及过 渡区是 太阳大 气中最 为频繁 发生爆 发现象 的地方 ，虽 然这些 事件的 
空间尺 度都比 较小， 每 次爆发 持续时 间也仅 1 〜 10 分钟 左右。 这一层 次的爆 发现象 
包 括过渡 区爆发 事件、 blinker (暂 译为闪 斑)、 埃 勒曼炸 弹等。 如即使 在太阳 活动极 
小年， 在任 何时刻 太阳表 面也出 现超过 3 万 个过渡 区爆发 事件。 

光球 层也会 偶尔出 现增亮 现象， 如白光 耀斑。 目前认 为存在 两类白 光耀斑 ，一 
类和 日冕中 的耀斑 具有很 好的相 关性， 另外一 类则没 有[2]。 

3. 能源及 能量释 放机制 

爆发现 象研究 中的首 要问题 是爆发 所需的 能量从 何而来 。太 阳大 气在爆 发前具 
有 如下几 种能量 ： （1) 因为亚 表面对 流区的 存在， 光 球始终 存在约 1 千米每 秒的对 
流 运动， 它 使得太 阳大气 一直处 在运动 之中。 因此， 太阳大 气具有 一定的 动能； 
(2) 大 气的温 度在数 千至百 万度， 因 此具有 一定的 热能； （3) 太阳大 气处在 太阳的 
重力 场中， 因 此具有 一定的 势能； （4) 太阳 大气中 充满了 磁场， 因此 具有一 定的磁 
能。 下面以 CME 为例， 我 们来比 较这些 能量的 大小。 

CME 的能 量主要 表现为 动能和 势能， 以及它 伴随的 耀斑的 动能、 热能 及非热 
粒 子能量 (其中 热能和 非热能 量会部 分或全 部转化 为辐射 能)。 这 些能量 总共约 
1022 〜 1025 焦耳 。取 CME 的体 积的典 型值为 1024 立 方米， 这样 CME 的能量 密度约 
为 10-2~10 焦耳每 立方米 [3] 。爆 发前日 冕大 气的各 种能源 的能量 密度的 典型值 如下， 
只有当 候选的 能源的 能量密 度大于 CME 的能量 密度， 候选的 能源才 可能为 爆发提 
供足够 的能量 ： （1) 动能 (nmpV2/2)  %  8xl(T4 焦 耳每立 方米； （2) 热能 (nkT) 为 
1  x  KT2 焦 耳每立 方米； （3) 势能 (nmpgh) 为 5  x  1CT2 焦 耳每立 方米； （4) 磁能 
(B2/2"0) 为 40 焦 耳每立 方米; 其中 各物 理量取 日 冕中的 典型值 n  =  1015  nT3,  V=  1  km 
s_1,  T=  106  K,  A  =  105  km,  5  =  10_2  T。 由 这些量 级估计 可知， 除 了一些 很弱的 
CME 事件 可以由 爆发前 的热能 和势能 提供外 ，更 让人关 注的强 CME 事件的 唯一可 
能的能 源便是 磁能。 如果对 其他爆 发事件 作类似 的分析 的话， 我们可 以得出 相似的 
结论。 

由于 天体等 离子体 的电导 率很高 (即 电阻很 小)， 磁 感线一 般都冻 结在等 离子体 
中， 两 者一起 运动。 在电 阻可忽 略的情 况下， 磁 化等离 子体的 运动由 理想磁 流体力 
学理论 描述。 在此情 况下， 处于平 衡状态 下的等 离子体 的磁能 也可能 经历某 种无耗 
散的 不稳定 性而得 到部分 释放。 最典 型的不 稳定性 是螺旋 磁场的 扭曲不 稳定性 ，其 
磁场就 像拧了 好多圈 的毛巾 一样容 易弯曲 变形。 但在 不少情 况下， 这 种理想 磁流体 
的不 稳定性 所释放 的能量 很少， 且 以动能 为主， 等 离子体 得不到 有效的 加热。 而一 
旦在 等离子 体的局 部区域 电阻出 现反常 增大或 由于其 他原因 使得磁 感线在 局部区 
域不再 冻结在 等离子 体中， 这时 磁感线 可以断 开并重 新组合 连接。 这 个过程 就叫磁 
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重联。 磁重联 为磁场 由高能 状态转 变到低 能的状 态提供 了一个 途径， 所以说 它是磁 
能释 放的有 效机制 (但 不唯 一)。 

4.  磁重联 理论模 型及观 测证据 

磁重 联模型 最早于 20 世纪 40 年代在 耀斑的 研究中 提出， 在五六 十年代 其理论 

框架基 本成熟 [4]。 大致的 图像是 反平行 (在 三维 空间中 
并不 要求反 平行) 的磁感 线随着 入流靠 近后在 很小的 
耗散区 断开， 又重组 连接。 重新 连接后 的磁感 线具有 
很强 的洛仑 兹力， 该力将 等离子 体以入 流区的 阿尔芬 
速 度往外 抛出。 在 入流和 出流的 边界处 形成慢 激波， 
入流物 质经过 慢激波 后得到 加热， 并被 新连接 的磁感 
线加 速成为 磁重联 出流， 如图 2 所示。 由理论 模型可 
知， 磁 重联具 有以下 元素： 以阿 尔芬速 度的千 分之一 
到百分 之一的 速度相 向运动 的重联 入流、 以入 流区的 
阿尔芬 速度反 向抛出 的重联 出流、 慢激 波等。 作为一 
个基 于有限 的观测 而构建 的理论 模型， 磁重联 的存在 
需要 在观测 上寻找 证据。 

随着 20 世纪 八九十 年代乃 至近年 卫星搭 载的望 
远镜 的观测 的不断 深入， 耀斑中 的一系 列观测 证据被 
发现， 包括耀 斑环的 冷却、 软 X 射线 耀斑环 的表观 上升、 重联 入流、 重联 出流、 
慢 激波、 耀斑 环顶硬 X 射线 源等。 这些观 测为磁 重联模 型提供 了有力 的证据 [5,6]。 
对色球 和过渡 区中的 小尺度 爆发现 象而言 ，其磁 重联模 型的主 要证据 是双向 重联出 
流 以及在 这些现 象下方 观测到 的光球 层正负 极磁场 对消。 正如前 面指出 ，磁 重联理 
论的一 个预言 是重联 出流是 以入流 区的阿 尔芬速 度反向 抛出， 这一点 极大地 区别于 
一 般气体 动力学 过程， 后者多 以和声 速相当 的速度 抛射。 在 日冕、 色 球和光 球中， 
声 速大致 分别是 150 千米 每秒、 15 千米 每秒和 10 千米 每秒的 量级， 而在这 三个层 
次， 阿尔 芬速度 大致是 1000 千米 每秒、 100 千米 每秒和 几千米 每秒的 量级。 而不 
同的大 气层都 对应其 特定的 谱线， 因此， 很容易 根据光 谱测量 得出爆 发现象 的多普 
勒 速度， 进 而判断 其爆发 机制。 过 渡区爆 发事件 的磁重 联观测 证据就 是一个 典型的 
例子 [7]。 

5.  不同大 气层次 中的磁 重联： 统一中 的差异 

磁重 联产生 的一个 条件是 电流片 的形成 。由 于太阳 表面不 断浮现 的新磁 场以及 
太阳表 面持续 不断的 湍动， 电流片 很容易 在太阳 大气中 形成， 因此磁 重联是 太阳大 
气中不 可避免 发生的 过程。 很可能 从日冕 到色球 层各种 纷繁复 杂的爆 发现象 其实都 


其中黑 线为磁 感线， 红线表 
示慢 激波， 箭 头代表 物质运 
动 方向。 
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是磁 重联的 结果， 只是由 于发生 的高度 及背景 磁场的 差异， 才 使得磁 重联在 不同高 
度表现 出迥异 的观测 特征， 如在日 冕中， 磁重联 持续时 间长， 受热传 导影响 较大; 
在色 球层， 磁 重联持 续时间 较短， 重联过 程受辐 射及电 离过程 影响较 大[8]， 而且， 
色 球层的 磁重联 易受太 阳表面 5 分钟振 动的调 制而出 现周期 性[9]， 如图 3 所示 。不 
同 现象中 磁重联 过程的 特异性 值得我 们深人 地研究 ，这 样会对 我们探 索宇宙 中其他 
爆 发现象 的机理 提供非 常大的 借鉴和 帮助。 

双带 耀斑： 大小约 几万至 上十万 千米, 寿命达 
到 小时, 出流 速度〜 1000 千米 每秒， 磁重 联可能 
受 日冕快 波调制 

致密 耀斑： 大 小约几 万千米 ，寿 命几十 分钟左 
右， 出流 速度约 1000 千米 每秒， 磁重联 可能受 
日冕快 波调制 

X 射线 亮点： 大小 约几千 至上万 千米， 寿命数 
小时， 观测到 的多普 勒速度 奇怪地 偏小， 约数 
十千 米每秒 

闪斑： 大小约 6 千 千米， 平 均寿命 16 分钟， 多普 
勒速度 奇怪地 偏小， 约 十几公 里每秒 
过渡 区爆发 事件： 大小 约数千 千米， 寿命约 1 
分钟， 出流 速度约 200 千米 每秒, 受日震 波调制 
埃勒曼 炸弹： 大小约 1 千千米 ，平均 寿命约 10 
出流 速度约 10 千米 每秒， 电离 变重要 
太 阳表面  ~  II 类白光 耀斑： 寿命约 10 分钟 


电离 重要区 
辐射 重要区 


图 3 太阳大 气不同 高度处 磁重联 所对应 的不同 特征， 其中 细实线 代表磁 力线。 

6. 存在 的问题 

需 要指出 的是， 上面提 到的观 测证据 都是间 接的， 也许只 有对重 联区的 磁场进 
行 直接测 量才会 有直接 证据。 另外， 理论 上仍有 很多问 题值得 探讨， 如 (1) 重联区 
的霍尔 效应； （2) 在重 联区， 磁 流体理 论也许 失效， 需 采用动 力论； （3) 反 常电阻 
如 何被微 观不稳 定性激 发及反 常电阻 大小； （4) 何种 情况下 出现快 速的佩 切克重 
耳关 [7];  (5) 磁重联 中磁能 分配到 动能、 热 能及高 能粒子 的能量 比例。 
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太 阳开放 磁通量 

The  Sun’s  Open  Magnetic  Flux 

1. 太阳开 放磁通 量的研 究意义 

太阳 的开放 磁通量 是太阳 全部磁 通量的 一部分 ，它 们没有 被束缚 在闭合 的磁环 
内， 而是被 延展到 行星际 空间， 成 为行星 际磁场 的源。 太阳风 携带太 阳开放 磁场到 
达 地球， 其中 质子、 电子以 及分子 等与地 球高层 大气相 互作用 ，会 产生 极光等 现象。 
太 阳的开 放磁通 量的变 化会对 地磁活 动有重 要影响 ，它 是连接 太阳活 动与地 球气候 
的一 个重要 的潜在 环节。 它 还会对 宇宙射 线同位 素的成 分有着 直接的 影响， 因此对 
它的 研究有 着重要 意义。 近 地黄道 面径向 行星际 磁场强 度的卫 星观测 开始于 20 世 
纪 60 年代 ，从 1971 年开始 有连续 的观测 。图 1 中的虚 线是近 地卫星 观测的 近地径 
向行星 际磁场 的强度 ，实线 是根据 太阳表 面磁场 的观测 数据所 得的太 阳开放 磁通量 
在近地 处的平 均强度 [1]。 


图 1 太阳 开放磁 通量随 时间的 演化。 实线 是由光 球层磁 场的观 测所得 的开放 磁场在 近地处 
的平均 强度； 虚线是 近地黄 道面卫 星观测 所得的 径向行 星际磁 场强度 [1]。 

2. 太 阳开放 磁通量 的特征 和起源 

太阳开 放磁通 量对应 于观测 的冕洞 ，其 中一 个重要 特征是 强度随 太阳活 动周的 
周期性 变化， 但相 对于太 阳表面 全部磁 通量， 其 变化幅 度相对 较小。 表面全 部磁通 
量在太 阳活动 极大和 极小可 以达到 10 倍 的变化 幅度， 而开放 磁通量 的变化 幅度仅 
在 2 倍 左右。 开放磁 通量会 在太阳 活动极 大后的 2 〜 3 年达到 峰值。 在 太阳活 动极大 
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年， 它 来源于 太阳低 纬度、 面积 较小、 磁场强 度较大 的冕洞 区域。 在 活动极 小年， 
它 来源于 太阳高 纬度、 面积 较大、 磁场 强度较 弱的极 区冕洞 区域。 这 使得开 放磁通 
量在活 动极大 和极小 年的变 化幅度 较小。 开放 磁通量 被太阳 风携带 到行星 际空间 
形成 行星际 磁场， 其强度 分布不 随纬度 变化。 

太阳开 放磁通 量的强 度主要 取决于 偶极场 的强度 ，其 中包括 轴对称 偶极场 (仏。) 
和赤道 偶极场 (6„)， 这是因 为磁场 强度随 空间径 向的变 化与厂 (/+1)(/ 为 磁场极 子数) 
成 正比， 最低阶 的偶极 场衰减 最慢。 黑子 浮现到 太阳表 面时其 前导和 后随部 分的连 
线 会与赤 道的连 线呈现 一定的 倾斜角 ，其 偶极矩 的方向 决定了 它会增 加还是 减少太 
阳 的全部 开放磁 通量。 因 此太阳 活动周 强时， 起 所对应 的开放 磁通量 并不一 定大。 

3. 未解 决的科 学问题 

(1)  太阳极 区磁场 的确定 

在太阳 活动极 小年， 开放 磁通量 主要来 自于高 纬度的 极区。 然而 由于极 区磁场 
较弱 以及投 影效应 等诸多 原因， 使 得其测 量非常 困难。 现在通 常人们 的做法 是假设 
在极区 ，磁 场强度 随纬度 的增加 而增大 。但 新的理 论研究 [2] 表明 这种假 设并不 合理。 
目前 存在的 太阳表 面磁通 量输运 型模型 [3] 把观 测的 黑子信 息作为 输入， 得到 太阳磁 
场 在太阳 表面的 分布， 虽然能 避开极 区磁场 的观测 局限， 但该 种模型 又会受 模型参 
数以 及活 动区倾 斜角的 限制。 

(2)  长 时间尺 度演化 的重构 

通 过对地 磁指数 的研究 ，人们 发现在 过去的 一个世 纪里行 星际磁 场的强 度增加 
了一倍 [4]。 Wang 等人 [5] 基于 物理模 型重构 了过去 300 年左右 的太阳 开放磁 通量， 
但其物 理模型 存在一 些不尽 合理的 假设。 建 立更加 合理、 更长 时间尺 度的重 构太阳 
开放 磁通量 方法， 是一 个非常 重要而 且较为 困难的 问题。 

(3)  与太 阳总体 辐射的 关系以 及对地 球气候 的影响 

近 年来全 球变暖 问题是 全球领 域极其 关注的 问题。 Solanki 等人 的结果 [6] 表明 
在 过去的 300 年里太 阳开放 磁通量 的变化 趋势和 全球温 度的变 化趋势 一致。 太阳开 
放 磁通量 以及人 类活动 (如 碳化 物的排 放等) 分别对 全球气 候影响 的比重 怎样？ 两 
者中 谁的作 用是主 导的？ 太阳的 总体辐 射如何 变化？ 这些都 是具有 深远现 实意义 
的重要 课题。 
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白光耀 斑起源 

The  Origin  of  Solar  White-light  Flares 

白 光耀斑 指的是 那些在 连续谱 波段有 辐射增 强的一 类耀斑 。自从 第一个 白光耀 
斑被 Carrington 于 1859 年观 测到， 至今 文献记 录中仅 有百余 个类似 的白光 耀斑事 
件。 白光耀 斑通常 被认为 是最强 的耀斑 事件， 由 于连续 辐射比 谱线起 源于更 低的层 
次， 因此白 光耀斑 代表了 耀斑能 量传输 和加热 过程最 极端的 情况， 对 它的研 究是构 
建耀斑 整体图 像的一 个重要 环节。 

在空 间观测 之前， 人 们对于 白光耀 斑的了 解基本 上局限 于对可 见光连 续谱和 
谱 线的研 究⑴。 1991 年 发射的 Yohkoh 卫星首 次从空 间探测 到了白 光耀斑 [2]， 此后， 
TRACE、 RHESSI、 Hinode 等 卫星也 相继对 白光耀 斑进行 观测。 另一 方面， 地面观 
测技术 也日益 提高。 因此， 对 白光耀 斑的探 测已拓 展到硬 X 射线、 远 紫外、 近红 
外等 波段。 20 世纪 80 年代， 人们 按照白 光耀斑 的光谱 特征， 将它们 分成两 大类： 
第一 类白光 耀斑连 续谱出 现巴尔 末跳跃 且与硬 X 射线辐 射密切 相关； 而第 二类白 
光 耀斑没 有明显 的巴尔 末跳跃 且与硬 X 射线辐 射相关 性不大 [3]。 观 测上， 大 多数白 
光耀斑 属于第 一类。 

近来， 有关 白光耀 斑的观 测取得 了一些 重要的 进展。 第一， 除了 传统的 可见光 
波段， 在近红 外波段 也陆续 观测到 了白光 耀斑， 特 别是在 1.56 微米 处探测 到了连 
续辐 射增强 [4] 。第二 ，通 过分 析白光 耀斑的 连续辐 射和硬 X 射线 辐射 (或 射电辐 射)， 
发现两 者在空 间和时 间上都 有很好 的对应 关系， 据此可 以认为 白光耀 斑的产 生和高 
能电子 密切相 关[5]。 

但是， 在观 测中， 我 们还需 澄清两 个基本 问题。 第一， 白 光耀斑 的连续 谱究竟 
能增强 到什么 程度？ 当然， 不同波 段的增 强程度 是不一 样的。 在紫外 波段， 增强相 
对 容易， 在可见 光波段 则比较 困难， 而在 近红外 波段最 困难。 在 观测手 段上， 通过 
滤光器 观测和 光谱观 测获得 的连续 谱增强 有较大 差异， 前者一 般要大 得多， 其原因 
很可能 是谱线 发射的 影响。 另外， 白光耀 斑与它 们所处 的日面 位置以 及和在 活动区 
中的位 置密切 相关。 一般 来说， 白 光耀斑 容易出 现在日 面边缘 和黑子 中间。 因此， 
不同观 测者对 不同事 例得到 的结果 在定量 上有很 大差异 。近来 一个比 较典型 的事件 
是在 1.56 微米处 观测到 的白光 耀斑， 耀 斑在峰 值时刻 的连续 谱相对 于宁静 太阳的 
背景 增加了  66%[4]。 在 这个波 段得到 这样大 的辐射 增强是 令人吃 惊的。 第二， 白光 
耀 斑的产 生频率 究竟有 多大？ 通常 来说， 白光耀 斑一般 是指能 量较大 的耀斑 。但随 
着 观测灵 敏度的 提高， 在一些 小耀斑 中也经 常发现 白光辐 射增强 [6]。 一些极 高空间 
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分辨率 的观测 显示耀 斑区域 出现尺 度很小 (1 角秒 左右) 的 亮点， 对 应白光 辐射增 
强[7]。 因此白 光耀斑 究竟是 个别的 事例， 还是广 泛分布 于所有 耀斑中 (只是 白光增 
强的 程度不 同)， 是一 个有待 探索的 问题。 

关 于白光 耀斑的 产生机 制集中 在两个 基本问 题上： 白光辐 射究竟 起源于 哪个层 
次以及 低层的 大气是 如何加 热的？  一 般认为 ，白 光辐射 起源于 太阳大 气的色 球低层 
或 光球层 大气， 其 辐射机 制是氢 的复合 (自由 -束缚 跃迁) 过程 和负氢 离子的 辐射。 
关 于加热 机制， 则面 临一些 困难。 特别是 最近探 测到了  1.56 微米处 的连续 辐射增 
强， 而该波 段的连 续谱具 有最小 的光学 深度， 形 成于太 阳大气 的很低 的层次 (光球 
深 层)。 在这 样低的 层次， 耀斑的 能量是 如何传 输下来 的是一 个关键 问题。 如果加 
热途径 来源于 高能电 子轰击 的话， 一般的 电子在 色球层 就慢慢 耗散， 无法到 达光球 
层。 因此， 目 前认为 光球层 的加热 可能通 过两个 步骤来 实现： 高能电 子首先 加热色 
球层， 色球层 产生增 强的连 续辐射 (包括 UV 辐射和 氢的巴 尔末和 帕邢连 续区辐 射); 
然后， 通 过辐射 转移， 这些 辐射被 光球层 的负氢 离子所 吸收， 导致光 球层的 加热。 
这个过 程被 称为辐 射向下 加热 (backwarming)[8] 。 

最近， 有人提 出了阿 尔芬波 加热模 型[9]， 主 要观点 是认为 在耀斑 爆发时 ，日冕 
区域 可能产 生较强 的阿尔 芬波， 它往下 传播到 低层， 在 当地加 速电子 并耗散 能量。 
这个模 型能避 免高能 电子直 接加热 低层大 气的效 率不足 的问题 ，但目 前尚未 得到他 
人的 证实。 此外， 近年来 也陆续 提出了 其他的 一些白 光耀斑 的加热 机制， 包 括色球 
压 缩区的 加热、 焦 耳耗散 加热、 高能电 子束导 致的返 回电流 不稳定 性加热 等[1' 

有 关白光 耀斑模 型的研 究始于 20 世纪 80 年代。 当 时的模 型大多 是半经 验的， 
即 假设一 个温度 分布， 用 它来解 释白光 辐射的 增强； 或者， 考 虑高能 电子对 中性原 
子的 非热激 发和非 热电离 效应， 加上辐 射向下 加热的 作用， 可 以解释 大部分 白光辐 
射 增强。 近来， 出现 了耀斑 的辐射 动力学 模型， 能自 洽地将 加热、 电离、 辐射 、动 
力学 等过程 耦合在 一起。 用辐 射动力 学模型 来解释 白光耀 斑的工 作刚刚 起步。 

综上 所述， 对 白光耀 斑的研 究尚存 在一些 难点和 问题， 需 要在未 来的观 测和理 
论研究 中进一 步探索 ： （1) 除了 连续谱 以外， 白 光耀斑 和普通 耀斑在 观测上 有无明 
显的 差别？ （2) 激发 白光耀 斑的高 能电子 的能量 或流量 是否存 在一个 阈值？ （3) 对 
少 数与硬 X 射线 源在 空间上 并不对 应的白 光耀斑 ，它们 的加热 途径是 什么？ （4) 白 
光耀 斑的低 层大气 究竟是 直接加 热还是 间接加 热的？ （5) 现 有的理 论模型 能否解 
释最强 的白光 耀斑？ 在未来 几年， 通过 Hinode、 SDO 等空间 卫星和 地面大 望远镜 
的 观测， 结 合辐射 动力学 的数值 模拟， 对白 光耀斑 的研究 有望取 得重要 进展。 
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A  Puzzle  of  Total  Number  of  Energetic  Electrons  in 

Solar  Flares 


1.  耀斑加 速电子 问题的 重要性 

目前比 较广泛 接受的 耀斑“ 标准” 图像是 [1] : 耀斑初 始发生 在日冕 磁环的 顶部， 
由于 某种不 稳定性 触发磁 重联， 能量在 环顶附 近突然 快速大 规模地 释放， 释 放的能 
量 以热流 和加速 粒子的 形式沿 磁环向 下传播 ，在 环足点 处由于 密度陡 然增加 而沉积 
大量的 能量， 发射很 强的硬 X 射线和 XUV 谱线， 加热 的物质 向上膨 胀形成 色球蒸 
发， 使软 X 射线发 射大为 增强， 向 下的能 量传递 (包 括粒 子直接 加热、 热传导 、动 
能 传输、 辐射反 加热等 机制) 同时 使色球 物质加 热产生 Ha 耀斑。 在这幅 图像中 ，高 
能电子 扮演着 关键的 角色， 因 为基于 碰撞厚 靶模型 [2] 所推 求出 的耀斑 加速电 子所携 
带的能 量几乎 与耀斑 总能量 相当， 这意 味着， 耀斑首 先加速 电子， 加 速的电 子然后 
产生耀 斑过程 的其他 方面。 表述 耀斑热 与非热 关系的 Neupert 效应 是耀斑 “ 标准” 
图 像的另 一经典 阐述。 

2.  耀 斑加速 电子数 目问题 

耀斑硬 X 射线 发射来 源于耀 斑加速 电子与 太阳大 气作用 所产生 的非热 軔致辐 
射。 从观 测到的 耀斑硬 X 射线 能谱， 在厚靶 模型假 设下， 可 以推出 加速电 子的能 
谱。 早先 基于低 能量分 辨观测 结果， 一般 用单幂 律谱来 拟合光 子谱， 所推出 的电子 
谱 也曾单 幂律谱 形式。 为 求得耀 斑加速 电子的 总数目 (或 总能 量)， 需 要电子 幂律谱 
有 一个低 端截止 能量， 这一能 量往往 假设成 20KeV， 对 X 级耀斑 而言， 计 算出的 
加速电 子速率 平均在 1037/s 的 量级， 如果耀 斑持续 100s, 则 加速电 子总数 平均在 
1039 的 量级， 总能量 的量级 平均在 1031erg。 

然而， 在 典型的 耀斑环 参数下 (面积 1018  cm2, 环长 109cm， 密度 101G  cnT3)， 
包含在 整个磁 环中的 电子总 数只有 1037, 这 一数目 甚至不 足以提 供一个 X 级别的 
耀斑 1 秒 钟的硬 X 射线发 射所需 要的电 子数。 这就是 所谓的 耀斑加 速电子 数目问 
题， 即厚 靶模型 所要求 的产生 耀斑硬 X 射线暴 的非热 电子数 目比耀 斑发生 区域初 
始的所 有电子 数目多 得多。 

3.  有关耀 斑加速 电子数 目问题 的研究 

由 于耀斑 加速电 子数目 问题涉 及耀斑 的本质 ，因而 对该问 题的研 究具有 重要意 
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义。 概括 起来， 目前 提出如 下几个 可能的 途径： 

高能电 子低端 阈能货 C) 可能 较高。 过 去在计 算非热 电子总 数时， 往往假 设及: 
等于 20KeV， 实际 上这一 假设缺 乏有效 的观测 支持。 Gan 等人 [3] 提出 了一个 定量确 
定 及:的 方法， 并将其 运用到 BATSE/CGRO 所观 测到的 耀斑， 以后又 对该方 法进行 
了 改进， 得到 及:存 在一个 分布， Ec 大于 45KeV 的平 均值在 60KeV 左右， 占样本 
数 44%。 如此 高的及 :将大 大降低 发射硬 X 射线 所需 要的非 热电子 数目。 但 必须指 
出， 以前 的研究 没有考 虑非均 匀电离 、反向 康普顿 散射等 因素， 当含 入这些 因素并 
应用 到高谱 分辨的 RHESSI 观测结 果时， Kontar 等人 [4] 得到： 如果 Ec 存在 的话， 
应 该小于 12KeV。 及 :究竟 是多少 ，高、 低谱 分辨观 测的差 异是否 真实， 以 及计算 
中 所采用 的近似 等都有 待深入 研究。 

非热复 合[5]。 通 常认为 耀斑硬 X 射线 发射 来自非 热电子 的韧致 辐射， 即自由 - 
自由 (f-f) 跃迁， 而忽略 了自由 -束缚 (f-b) 跃迁。 [5] 的研究 显示， 非热 复合， 尤其是 
非热 电子与 Fe 的 f-b 作用 在高温 下非常 显著， 其对硬 X 射线 产生的 贡献在 一定条 
件下可 以超过 f-f 跃迁。 在含入 f-b 跃迁贡 献后， 原先 为产生 观测硬 X 射线 所要求 
的电 子数可 以下降 一个数 量级或 更多。 

当地 再加速 [6]。 如 果能够 增加每 个电子 的光子 产额， 则产生 观测硬 X 射线 所需 
的电子 总数目 则可以 减少， 非热 电子的 当地再 加速可 以起到 这样的 作用。 以 随机受 
力磁环 中的级 联电流 片为例 ，当地 电场可 以有效 加速日 冕中的 电子和 再加速 注入色 
球的 电子， 即传 统厚靶 模型所 要求的 加速区 和注入 区在这 里合而 为一。 

Alvfen 波传 输能量 [7]。 耀斑 触发， 能量 释放， 磁场 重构， 将产生 大尺度 Alvfen 
波 脉动， 它们 从日冕 向低层 大气传 输能量 和磁场 变化， 其后 果是， 在 日冕中 通过电 
场加速 电子； 在 色球中 通过湍 动加速 电子。 由于 高能电 子的加 速不是 在原先 认为的 
一个有 限的加 速区产 生后再 注入大 气的， 这样就 避开了 厚靶模 型下的 所谓加 速电子 
数目 问题。 

即便提 出了一 些新的 模型， 传 统的厚 靶模型 本身由 于能够 解释许 多观测 现象， 
仍 然值得 进一步 研究， 例如， 可 以针对 具体的 耀斑， 详 细考察 重联区 的入流 是否能 
够提供 所需要 的电子 数目。 耀斑加 速电子 数目这 一看似 简单的 问题， 却远远 没有解 
决。 
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耀斑加 速电子 与加速 质子作 用之争 


A  Debate  of  the  Role  between  the  Energetic  Electrons  and 
Protons  in  Solar  Flares 


目 前在太 阳物理 中引起 巨大争 议的一 个热点 问题是 :究竟 是高能 电子还 是高能 
质子在 耀斑中 起主要 作用。 长期 以来， 人 们一直 认为高 能电子 在耀斑 中占据 主导地 
位， 然而 近年来 对太阳 伽马射 线的观 测研究 显示， IMeV 以上 高能质 子所携 带的能 
量可 以大于 电子所 携带的 能量， 从 而导致 电子、 质 子作用 之争。 

1 .引言 

一般 认为， 耀斑 的初始 能量释 放首先 是加速 电子， 加速了 的高能 电子在 传输过 
程中与 太阳大 气作用 产生陡 升的非 热軔致 辐射， 即 脉冲硬 X 射线 暴， 同时， 它还 
通过 库仑碰 撞加热 大气， 从而产 生一系 列的耀 斑次级 现象。 

20 世纪 80 年代， 有人曾 提出耀 斑中加 速质子 可能占 优的观 点[1]， 但没 有引起 
注意。 1995 年， Ramaty 等人 [2] 通 过分析 耀斑伽 马射线 谱线， 提出呈 幂律分 布的质 
子 能谱可 以延伸 至大约 IMeV, 这 意味着 耀斑加 速质子 可携带 巨大的 能量。 美国地 
球 物理会 刊上， 曾 以科学 中的重 大争端 为题， 发 表一组 文章， 辩论究 竟是高 能电子 
还 是高能 质子在 耀斑中 起主要 作用。 


2. 质子 的作用 为什么 长期不 占主导 


耀斑过 程中， 在 光学、 射电、 远 紫外、 软 X 射线、 硬 X 射线、 伽马射 线等波 
段均 有爆发 性辐射 产生， 这些辐 射可提 供加速 粒子的 信息。 为 解释硬 X 射线 暴， 
需 要大量 的非热 电子； 为解释 伽马射 线暴， 需 要有一 定数量 的大于 30MeV 的高能 
质子和 离子。 如果 将大于 30MeV 的幂律 质子谱 简单地 延伸至 IMeV 甚 至更低 ，则 
质子 所携带 的能量 可以超 过非热 电子。 文献 [1] 分析一 个具体 耀斑， 认为 0.2 〜 IMeV 
的质子 构成耀 斑能量 主体， 电 子加速 只不过 是次级 效应。 问题 是小于 IMeV 的质子 
不能产 生通常 意义上 的可测 辐射， 低能质 子的存 在缺乏 有效的 观测支 持[3]。 原则上 
行星 际探测 可以检 测低能 质子， 但由于 存在星 际激波 加速， 无 法区分 低能质 子是来 
自 耀斑直 接加速 还是产 生于星 际激波 加速； 理论 计算预 期低能 质子可 以产生 红 
移， 但现 有的观 测中并 没有找 到低能 质子导 致红移 的直接 证据； 线偏振 被认为 
与低 能质子 有关， 但目 前观测 上存在 截然相 反的观 测结果 [4,5]， 且解 释上也 存在不 
确 定性。 低能 质子不 被重视 的另一 个原因 是它不 能直接 解释硬 X 射 线暴。 如果硬 
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X 射线暴 由质子 产生， 则 需要大 量大于 40MeV 的高能 质子， 这与观 测严重 不符。 


3. 电 子的作 用为什 么长期 占主导 


非热 电子之 所以在 耀斑中 占主导 作用， 原 因之一 是它的 辐射正 好在硬 X 射线 
波段。 在 厚靶模 型下， 非 热軔致 辐射损 失的能 量仅占 电子束 能量的 KT5, 通过测 
硬 X 射线 能谱， 很 容易估 计非热 电子所 携带的 能量， 结果发 现非热 电子的 能量足 
以 提供整 个耀斑 的能量 ，这意 味着， 耀斑的 初始能 量释放 大部分 转化为 电子的 加速， 
加速的 非热电 子在传 输过程 中与太 阳大气 作用， 一方面 产生硬 X 射线 发射， 一方 
面通 过库仑 碰撞， 加热 大气， 从而 产生一 系列耀 斑次级 现像， 这正是 目前广 为接受 
的耀斑 图像。 一 系列的 研究均 支持这 一图像 (见 [3]) ，如： 在半 经验大 气模型 中的非 
热 电子能 量沉积 可与色 球辐射 损失相 比拟; 耀斑 环电子 注入动 力学模 型所预 期的温 
度、 密度、 速度、 谱线 特征等 均与观 测定性 一致； //a 宽线翼 发射可 用非热 电子的 
注入 所产生 的热和 非热效 应加以 解释; 硬 X 射线 的低能 延迟与 不同能 量电子 的飞行 
时 间差相 一致； 硬 X 射线成 像所显 示的足 点源、 环顶源 和日面 源与标 准图像 基本一 
致[6]; 等。 此外， 诸如 Neupert 效应、 耀斑大 气动量 平衡、 耀 斑动力 学光谱 等大量 
的 研究均 显示非 热电子 是耀斑 能量的 主体。 


4. 耀斑加 速电子 与加速 质子作 用之争 

文献 [2] 研究了  SMM 观 测到的 19 个伽 马射线 耀斑， 发现 伽马射 线产生 区在日 
冕 之下， 为避免 Ne/O 丰度比 过大， 要 求加速 质子能 谱幂律 延伸至 IMeV, 从 而引起 
了在耀 斑中究 竟是高 能电子 还是高 能质子 起主导 作用的 争论。 

文献 [7] 指出： “ 单凭高 能质子 具有较 大的能 量要改 变电子 的主导 地位是 证据不 
足的， 这 还要看 它的能 量分布 是否能 解释硬 X 射线 暴， 其能 量沉积 是否处 在恰当 
的 位置以 解释软 X 射线增 强”。 他们通 过计算 证明， 虽 然截止 能量为 IMeV 的高能 
质子 束可以 在色球 顶部过 渡区附 近沉积 相当的 能量， 但此 时的质 子速度 远小于 
20KeV 以上 电子的 速度， 不 能直接 产生硬 X 射线 暴， “很难 想象， 电 子呆着 不动， 
而比电 子质量 大得多 得的质 子却在 大气中 传播， 且只 有质子 停下来 之后， 电 子才被 
加速 …… ”。 

而文献 [8] 则 认为， 质子占 主导地 位的一 个有利 之处正 是加速 机制， 因 为除直 
流 电场加 速机制 以外， 大多数 加速机 制更能 有效加 速质子 而不是 电子， 即使 是直流 
电场， 如要有 效加速 电子， 需要复 杂的日 冕电流 系统。 他们进 一步定 性地解 释电子 
加速 的次级 过程： 质子 和电子 同时被 加速， 获得 同样的 速度， 束呈电 中性。 当束到 
达过渡 区时， 电子受 散射而 停止， 质 子由于 大动量 而继续 传播， 因 而出现 电场； 如 
束流量 较低， 色球 中的电 子可以 补偿； 反之， 如果 束流量 较大， 由于 色球电 阻大， 
色球不 能快速 地补充 足够的 电子， 于 是出现 电势， 从 而加速 电子。 即认为 发射硬 X 
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射 线电子 的加速 是在色 球中完 成的。 为此， 文献 [8] 还列 举的不 少有利 的观测 证据。 

总的 来说， 电子 占优的 定量证 据多， 质 子占优 的定性 证据也 不少。 从总 能量的 
角度 而言， 质子的 作用似 乎可以 和高能 电子相 比拟。 近 年来， RHESSI 观测 显示耀 
斑伽 马射线 像与硬 X 射 线像在 空间位 置上并 不重叠 [9] ，这 说明 高能电 子和高 能质子 
在 加速和 传输过 程中存 在差异 ，质 子在驱 动耀斑 现象中 是否占 主导地 位还有 很大疑 
问。 首先， IMeV 质子 的存在 性还需 要更多 的观测 证实， 包括 研究新 的诊断 方法； 
其次， 电 子加速 是质子 加速次 级效应 的解释 必须定 量化， 以能 自恰地 解释硬 X 射 
线暴； 再者， 众多的 观测事 实需要 解释。 我们期 待下一 代太阳 高能探 测卫星 能够带 
来新 的观测 结果。 无论 如何， 高 能质子 相对于 高能电 子在耀 斑中的 作用， 是 一个有 
待解决 的重大 课题。 
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粒子加 速机制 

Particle  Acceleration  Mechanisms 

1.  粒子加 速机制 研究的 重要性 和困难 

在太阳 耀斑爆 发和日 冕物质 抛射过 程中， 大量 的带电 粒子被 加速， 其 中被加 
速的电 子能量 从几十 KeV 到约 Me V 量级 ，被加 速的质 子能量 从几十 Me V 到约 GeV 
量级 。那么 ，这些 粒子是 如何被 加速？ 什么样 的物理 条件有 利于粒 子被加 速呢？ 加 
速区 域具备 这样的 物理条 件吗？ 

由于 我们无 法进行 实地、 主动和 重复的 实验； 除了 少数超 热粒子 沿开放 磁力线 
到达地 球附近 被卫星 直接观 测到外 ，而绝 大多数 超热粒 子只能 通过观 测其产 生的不 
同波段 的电磁 辐射， 来推测 或反演 这些超 热粒子 的物理 特性。 然后探 讨粒子 加速与 
这些 爆发现 象和磁 场变化 的内在 联系， 揭示 这些爆 发过程 的物理 规律。 这对 理解多 
波段 的电磁 辐射， 磁 场能量 如何转 化为加 热和加 速带电 粒子， 空间天 气预报 都具有 
非常 重要的 意义。 

2.  基本的 粒子加 速机制 

目 前广泛 接受的 三类主 要加速 机制为 [14]: 电 场直接 加速、 激波 加速和 等离子 
体湍动 加速。 

电场 加速又 分为亚 Drecier 场加 速和超 Drecier 场加速 二类， 其中 Drecier 场是 
指当临 界速度 等于电 子热速 度时， 电子- 离子间 的库仑 力等于 外加电 场力， 对应的 
电 场就是 Drecier 场。 此时， 只有 速度大 于其热 速度的 电子才 能被电 场自由 加速， 
而小于 热速度 的电子 被加热 。亚 Drecier 场加速 对应于 宏观大 尺度的 电流环 系欧姆 
电场的 加速， 只有位 于麦克 斯韦速 率分布 尾部的 少量粒 子被有 效加速 。超 Drecier 
场加速 对应于 磁重联 过程中 等离子 体整体 运动切 割磁力 线产生 的感应 场加速 ，由于 
感应场 远大于 Drecier 场， 所 有带电 粒子均 处于加 速区而 被全部 加速。 

激 波加速 又分为 垂直激 波加速 和平行 激波加 速二类 (如图 1 所 示)， 前者 对应于 
激 波上、 下游 有垂直 于激波 表面法 线方向 的磁场 分量， 产生沿 激波表 面方向 的感应 
电场， 带电 粒子在 此感应 场作用 下运动 被加速 (图 1(a)), 因此又 称为激 波漂移 加速； 
后者对 应于激 波上、 下游表 面磁场 平行于 激波面 的法线 方向， 高于激 波传播 速度的 
带电粒 子在与 激波相 碰撞的 过程中 获得微 小的能 量增量 ，只有 当带电 粒子不 断被散 
射， 改 变运动 方向， 多次 穿越激 波面时 能量才 会显著 增加， 故 又被称 为激波 扩散加 
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速 (图 1(b)) 


湍 动加速 是指由 于在磁 场重联 过程中 先激发 各种大 尺度的 磁流体 力学波 ，然后 
通 过波- 波非线 性地相 互作用 后级联 到小尺 度波， 形成湍 动波谱 分布， 最后 通过波 
粒共振 相互作 用后， 粒 子从波 中不断 吸收能 量得到 加速。 

除了 上述三 种主要 加速机 制外， 被加速 的粒子 由于偏 移麦克 斯韦速 率公布 ，导 
致速 度空间 的不稳 定性， 激发 等离子 体波， 再通 过波粒 共振相 互作用 被低能 粒子吸 
收而 加速； 另外 还有为 解释极 高能量 的宇宙 线而提 出的费 米加速 [1，2]， 一阶 费米加 
速类 似于扩 散激波 加速， 二阶 费米加 速类似 于湍动 加速。 


3. 观测对 粒子加 速机制 的要求 


从耀 斑和日 冕物质 抛射过 程中各 种辐射 现象和 超热粒 子的观 测结果 ，提 出对粒 
子加速 机制有 如下一 些要求 [1，4]: 

(1)  许多 观测已 经证实 在耀斑 过程中 电子和 质子在 1 秒时 间内， 同时被 加速， 
电子能 量达到 lOOKeV 量级和 质子能 量达到 lOOMeV 量级； 而且 在数秒 钟内， 电子 
被 加速到 lOMeV 的 能量， 质子被 加速到 lGeV 的 能量。 

(2)  超热 粒子能 够从原 来的热 等离子 体中拉 出来。 对于 一个大 耀斑， 加速至 
20KeV 以上电 子数可 达每秒 2xl035 个 (对 混合 模型) 或 1037 个 （对 非热模 型)， 其持 
续时 间可达 10 〜 100s; 对 于一个 大的日 冕物质 抛射， 加速至 IMeV 以 上质子 数可达 
到每秒 1035 个， 加速至 30MeV 以上质 子数每 秒可达 3  x  103G 个。 

(3)  能 说明电 子加速 和加热 之间的 关系， 尤其是 耀斑过 程中， 日 冕等离 子体加 
热和电 子加速 的演化 过程。 电子 和质子 的加速 能谱满 足观测 到的硬 X 射线和 ^ 射 
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线 发射的 高时间 分辨率 能谱的 演化。 

(4) 在 脉冲耀 斑中， 3He,  Mg,  Fe 等 同位素 和元素 的相对 丰度有 异常的 增加。 
另外， 在宇宙 线的观 测中， 发 现粒子 能量至 少达到 3  x  1020eV； 能 量从约 GeV 到 3 
x  1018eV 的粒 子具有 幂律谱 分布； 要求 10s 内 将电子 加速到 lGeV 能量 [8’9]。 

4. 加速 机制研 究进展 和难点 


1) 电 场加速 
⑻亚 Drecier 场加速 


当外 加电场 E  <  为 Drecier 场)， 速度 v  >  vcr  = 」ED/  EvTe  (vTe 为电 子热速 

度) 的电子 将被自 由加速 [3,4]， 在典型 的太阳 日冕参 数下， 电子可 以被加 速到约 
lOOKeV 的确 能量。 该机制 能比较 好的解 释耀斑 爆发过 程中热 和非热 分量， 硬 X 射 
线辐射 的低能 截止。 

尚未 解决的 问题： 如 果要产 生足够 的非热 电子， 由 安培环 路定理 计算出 的这些 
电 子产生 的磁场 满足小 于观测 磁场的 上限， 则 要求有 104 个电流 环同时 存在， 又同 
时 加速。 但这些 电流环 的形成 机制、 稳定性 问题、 同 时加速 问题， 仍是一 个谜。 


(b) 超 Drecier 场加速 


一阶近 似的重 联电流 片磁位 型如图 2 所示。 图中 5V 为垂 直于电 流片方 向的磁 
场分量 ，它将 导致电 子离开 电流片 而不被 加速; 民 为平行 于电流 片方向 的磁场 分量， 
它将 导致电 子保留 在电流 片内而 被继续 加速。 


在太阳 物理研 究领域 ，通 常采 用试验 粒子方 
法研究 带电粒 子在电 流片中 的运动 规律， 即在给 
定 的不随 时间变 化的电 磁场中 ，认 为被加 速的带 
电粒 子产生 的电磁 场对初 始电磁 场分布 影响可 
以忽略 不计， 通 过求解 每一个 粒子动 量方程 ，当 
粒子离 开电流 片停止 运算， 由此获 得带电 粒子运 
动 轨迹， 离 开电流 片时的 动能， 它 们与电 流片电 
磁场 分布的 关系。 主要 结果为 ： （I} 当 By  ^  0, 
5Z=0 时， 电子 只在中 性片扩 散区作 Speiser 振 
荡， 未得到 加速； （2) 当 By，0,  Bz 足够 大时， 
代入 日冕等 离子体 的特征 参数， 则 电子在 KT6s 


> 

a 

< - 

Ex  Bx  By 

O  O  A 

T  x 

图 2 电流 片内的 电磁场 分布。 


时间 内获得 lOOKeV 的 能量， 靠近 中性点 附近的 电子在 10  4s 会被 加速到 30MeV 
的 能量， 质子在 10~3s 会被 加速到 6MeV 的能量 [5];  (3) 非热 粒子随 能量呈 幂律谱 
分布， 谱指 数依赖 于垂直 场分量 久与 x 的函 数关系 [5]。 另外， 许多 学者还 从磁流 


体力 学 方程出 发求 解自洽 的 包含类 电流片 的电磁 场位型 的解、 或假 设电场 随 时间变 
化、 或叠 加湍动 磁场分 量研究 粒子在 磁重联 过程中 的加速 行为， 均获 得了类 似的结 
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果， 被 加速粒 子能谱 仍为幂 律谱。 

到目前 为止， 虽然试 验粒子 方法可 以解决 带电粒 子加速 时标、 效率、 粒 子轨迹 
与磁 位型的 关系， 该 方法又 简单、 易于 计算。 然而， 不 考虑粒 子与电 磁场的 相互作 
用， 对于 实际问 题而言 是不合 适的， 因 为感应 场远大 于经典 Drecier 场， 带 电粒子 
整体 被加速 ，其产 生的电 磁场必 将改变 原有的 场分布 ，从而 改变粒 子的加 速特征 [6\ 

在地球 磁尾磁 重联过 程粒子 加速的 研究中 ，自 洽的 考虑波 粒作用 的网格 粒子模 
拟方法 (Particle  in  cell,  PIC) 已被广 泛使用 。所 谓等 离子体 PIC 模拟是 指通过 跟踪大 
量带 电粒子 本身所 激发的 电磁场 和外加 电磁场 共同作 用下的 运动来 模拟等 离子体 
的 特性。 但 由于受 到计算 机容量 和计算 速度的 限制， 往 往采用 降低维 数或约 化质量 
(如取 mp/me=l,25,  100 等) 来 研究。 研 究结果 表明： 相对论 性的高 能电子 在电流 
片 中性点 附近电 子惯性 尺度范 围内被 加速， 然后 沿着磁 分界面 离开中 性片。 Wind 
卫星的 实测结 果证明 [7] : 当其 偶尔穿 过中性 片时， 测到了  300KeV 能量的 电子。 

尚未 解决的 问题: 虽然磁 重联过 程中的 电场 加速对 耀斑脉 冲相高 能粒子 产生比 
较有效 ，而且 不存在 阈值和 预加热 的问题 。但 自洽 的将波 与粒子 相互作 用考虑 进去， 
需 要三维 模拟， 将 弗拉索 夫方程 和麦斯 韦方程 组联立 求解， 才 能获得 超热粒 子的能 
谱、 时 标和超 热粒子 总数、 热和非 热成分 之比、 低能 截止、 波 粒相互 作用引 起的反 
常电 阻率。 但由 于不稳 定性波 发生在 微观尺 度上， 包括 更复杂 的非线 性波- 粒子和 
波 -波相 互作用 过程， 而 粒子加 速和磁 重联发 生在宏 观大尺 度上， 这 就需要 超大容 
量， 极 高速的 电子计 算机， 因 而很难 实现。 

2) 激 波加速 

随着 对大量 高能粒 子事件 (SEPs) 观 测分析 以及与 日冕物 质抛射 (CMEs) 之间的 
相关 性研究 表明， 大的 缓变质 子事件 总是与 CME 驱动的 快激波 相关， 激波 加速产 
生超热 粒子。 宇宙线 通常被 认为是 超星系 爆炸形 成的激 波加速 所致。 

(a)  垂直激 波加速 

研究垂 直激波 加速一 般采用 无碰撞 激波模 型[1，3] ， 电子 比 离子更 易获得 能量， 
一方面 因为电 子有较 快的热 速度， 有更多 的电子 能被电 场自由 加速； 另一方 面电子 
回旋 半径小 于激波 厚度， 易 于满足 磁矩守 恒条件 而得到 加速， 而离子 回旋半 径与激 
波厚度 相当， 磁矩就 不守恒 而无法 加速。 在地球 磁层受 太阳风 作用产 生的弓 形激波 
的 垂直激 波附近 观测到 的确实 只有高 能电子 。这 里我们 必须注 意到只 有当磁 场与激 
波法线 方向几 乎相互 垂直时 (1° 〜 2° 以 内）， 加速 才非常 有效， 且只 有极少 的电子 
(«1%  ) 被 加速， 一次穿 越激波 能量增 量不超 过入射 能量的 13.93 倍[1]。 

(b)  平行激 波加速 

一般 而言， 无碰撞 激波波 阵面的 厚度为 几个热 离子回 旋半径 大小， 只有 回旋半 
径远大 于波阵 面厚度 的粒子 才易于 多次来 回穿越 激波波 阵面， 而产 生激波 扩散加 
速。 因此只 有大于 激波速 度的离 子和相 对论性 电子才 能被平 行激波 加速。 
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平行 激波加 速机制 的理论 研究过 程中常 采用扩 散近似 ，假 设存在 等离子 体波将 
粒子束 散射从 各向异 性分布 变成各 向同性 分布， 使带电 粒子来 回穿越 激波而 不断获 
得 能量。 通过 假设能 量扩散 系数， 解 福克- 普朗克 方程， 超热 粒子呈 幂律谱 分布， 
CME 驱动的 快激波 能够在 数秒内 将质子 加速到 100  MeV 的 能量。 

尚未 解决的 问题： 一是 只有粒 子初始 速度大 于激波 速度， 粒 子才会 被加速 ，即 
存 在预热 要求； 二是散 射中心 问题， 什么 样的波 (磁流 体波， 被加速 粒子在 上游激 
发 的波， 这些波 的强度 和波的 谱分布 如何) 与粒 子相互 作用， 使得等 离子体 从速度 
空间分 布各向 异性向 各向同 性分布 转化， 高能粒 子反复 穿越激 波面， 才能不 断被加 
速； 将波的 演化和 粒子加 速联立 求解， 探 讨超热 粒子能 谱变化 与背景 等离子 体湍动 
和激 波参数 之间的 关系。 

3) 湍 动加速 

在湍动 加速机 制里， 等离 子体波 和粒子 加速总 是相互 耦合在 一起， 需将 揣动波 
谱和粒 子分布 函数的 演化方 程联立 求解， 才能给 出正确 的解， 获得粒 子加速 能谱。 
但由于 方程组 是非线 性的， 为 了简单 起见， 绝大 多数研 究总是 假设存 在湍动 过程和 
湍 动波谱 分布， 并且 在粒子 加速过 程中， 粒子从 波里吸 收的能 量只占 波能量 的极小 
部分， 不影 响波谱 分布， 同时 还要假 设具有 很强的 粒子散 射机制 存在， 被加 速的粒 
子 处于各 向同性 分布， 然后解 一维的 福克- 普朗克 方程， 获得粒 子加速 能谱、 加速 
时标与 波谱的 关系。 低于 离子回 旋频率 的波谱 对离子 加速， 高 于离子 回旋频 率和小 
于电子 回旋频 率波谱 对电子 加速。 该机制 被用于 太阳耀 斑爆发 过程中 的带电 粒子和 
宇 宙线的 加速。 

尚 未解决 的问题 ： （1) 大尺度 的磁场 扰动激 发波动 （长 波） 通过 什么样 的方式 
级联 到短波 (等 离子体 特征尺 度)， 效率 如何？ 能 形成什 么样的 波谱？ 这些问 题无论 
从 理论还 是观测 均知之 甚少； （2) 同 样地， 还存在 预加热 问题， 只有 粒子进 入波粒 
共 振区方 可有效 地从波 区吸收 能量； 将波 谱的级 联过程 与粒子 加速过 程联立 求解， 
获得合 理的粒 子加速 能谱。 

综上所 本述， 由于 太阳爆 发过程 含有多 个空间 尺度、 多个 时间尺 度极为 丰富的 
信息， 等离 子体动 力学过 程是微 观的、 非线 性的， 而太 阳爆发 过程是 宏观大 尺度， 
持续时 间长， 如何在 宏观和 微观之 间架设 桥梁， 理解太 阳爆发 事件是 最大的 难题。 
对于 一个具 体的爆 发过程 而言， 可 以是多 种加速 机制共 同作用 或先后 作用， 对粒子 
加速 过程尚 未解决 的问题 很多、 亦 很难， 等到物 理本质 完整理 解还有 很长的 一段路 
要走。 
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日珥 的结构 和手性 


Structure  and  Chirality  of  Prominence 


1.  引言 

太 阳日珥 (暗 条) 是高温 稀薄日 冕大气 中的冷 密长薄 结构。 它们 在太阳 边缘观 
测中 被称为 日珥， 而在 日面观 测中， 由 于常表 现为位 于光球 磁场极 性反转 边界上 
的暗 长弯曲 特征， 则 被称为 暗条， 故这两 种称谓 常交替 使用。 它们 一般可 分为两 
类： 宁 静日珥 远离活 动区， 变化 缓慢， 寿命 可达几 个月； 活 动日珥 位于活 动区中 
或活 动区边 界上， 尺度 更小， 变化 更快， 寿命 更短。 日珥本 质上是 与磁场 结构相 
联 系的， 日珥自 身和周 围日冕 环境的 磁场位 形对其 形成、 结构、 维 持和稳 定性起 
决 定性的 作用。 应用 谱线的 Zeeman 和 Hanle 效应对 日珥磁 场的直 接测量 表明， 
宁 静日珥 的矢量 磁场几 乎平行 于日珥 长轴， 而绝 对磁场 强度在 2 〜 10G 之间。 但活 
动日 珥由于 尺度较 小高度 较低， 用 这种方 法进行 磁场测 量比较 困难， 但其 下光、 
色球 通道内 的矢量 磁场和 色球纤 维的观 测表明 它们的 磁场是 高度剪 切的。 因此， 
日珥的 形成和 维持涉 及非势 磁能的 建立和 储存， 与光球 磁场的 演化密 切相关 。当 
新磁流 在磁场 极性反 转边界 附近浮 现时， 有可能 驱动磁 流汇聚 运动和 磁对消 ，导 
致日 珥形成 并最终 使其产 生不稳 定性。 由于日 珥爆发 与空间 灾害性 天气和 其他太 
阳爆发 活动， 例如， 日 冕物质 抛射、 耀斑、 莫 尔顿波 等现象 有密切 的关系 ，日 
珥 结构的 研究一 直是太 阳物理 观测和 理论研 究的一 个重要 课题。 对 日珥的 系统观 
测研 究开始 于二次 世界大 战后， 并 分别于 1957 年由 Kippenhahn 和 Schluter[1]、 
1974 年由 Kuperus 和 Raadu  [2] 提出 了两 个著名 的二 维经典 模型。 20 世纪 70 年代 
以来， 一系列 空间太 阳观测 卫星的 成功发 射以及 地面望 远镜的 发展， 使日 珥的高 
时空分 辨率、 大 视场、 多波段 成像和 光谱观 测成为 可能， 并 从观测 和理论 上对日 
珥的 形成、 结构和 爆发进 行了广 泛研究 [3]。 

2.  日珥 的结构 

形 态上， 日 铒由包 含许多 长薄精 细纤维 的主干 (spine) 和倒钩 (barbs) 构成。 主干 
代表日 珥中最 高的水 平轴向 部分， 而 倒钩是 连接主 干和色 球的柱 状冷物 质结构 。在 
图 1 所示 的太阳 边缘观 测及图 2 所示 的日面 高分辨 观测图 像上， 日珥和 暗条的 
精细 结构纤 维清晰 可见。 由于日 珥等离 子体# 值很 小， 一般认 为这些 精细纤 维勾画 
了日珥 的磁场 位形。 日珥的 基本状 态不是 静止的 而是运 动的， 在其精 细纤维 内有不 


. 122  . 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


停 运动的 亮节点 (knots), 因此 场列的 物质运 动是日 珥的一 个基本 特征。 与主 干和倒 
钩 对应， 这种运 动也可 分为沿 日珥轴 的水平 运动和 垂直于 日珥轴 的上、 下运动 。目 
前观 测和理 论上尚 不能自 恰解释 的一个 问题是 [4] : 日珥 内垂直 瞬变的 精细结 构是如 
何 与水平 稳定的 主干磁 场相联 系的？ 这进 一步引 申出如 下不太 确定的 问题： 日珥内 
的水 平运动 和垂直 运动的 关系？ 主干水 平流动 和倒钩 中的流 动有何 关系？ 倒钩中 
的 物质流 在光球 和色球 中的源 和汇？ 日珥的 外流物 质如何 被内流 物质所 平衡？ 回 
答这些 问题的 一个主 要困难 是对日 珥结构 持续的 、多波 段的高 分辨单 色像和 多普勒 
观 测及直 接的磁 场测量 还比较 缺乏。 相信 Hinode、 STEREO 和未来 SDO 卫 星及国 
内 ONSET 的观 测将极 大促进 对这一 问题 的研究 。一个 例子是 Hinode/SOT 的 观 
测已发 现持久 的水平 运动会 突然改 变流动 方向而 成为垂 直的， 从而支 撑宁静 日珥中 
的垂直 丝状物 [5]。 


图 1 太阳 边缘观 测的日 珥 (HA0  /4) 。 


图 2  太阳日 面观测 的暗条 (High-resolution  Ha image  taken  by  DOT  on  La  Palma)。 

3. 日珥 的手性 


1994 年发现 [6]， 如 同熟知 的黑子 超半影 纤维、 活 动区磁 场螺度 和大尺 度日冕 
软 X 射线拱 一样， 日珥 在两个 半球也 存在两 类不同 的手征 性整体 图案， 即 在南、 
北 半球分 别主要 为左、 右手 (sinistral,  dextral) 暗条。 这 种手性 图案在 暗条通 道内的 
纤维 结构、 暗条倒 钩的走 向和暗 条上的 日冕环 系的表 现是相 符的， 而 且与其 他太阳 
特征的 手性关 系都是 一一 对应的 。图 3 展 示了北 半球占 主导的 右手暗 条的手 征性图 
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案[7]。 发现 日珥手 性图案 的一个 重要性 在于： 由 于日珥 周围磁 场环境 的手性 完全决 
定了 日珥的 手性， 故 对日珥 和其上 层冕拱 的直接 观测， 有可能 预言相 关日冕 物质抛 
射和 行星际 磁云的 手性。 但目 前尚不 清楚的 一个问 题是： 爆发 日珥和 磁云中 常观测 
到 的螺旋 磁场， 是 直接源 于日珥 自身内 禀的螺 旋场， 还是在 爆发过 程中由 日 珥倒钩 
磁场重 联所产 生的？ 解 决这一 问题的 一个有 效途径 是研究 日珥倒 钩的物 理起源 。最 
近 高分辨 凡及 EUV304A 的观测 发现倒 钩端点 或日珥 精细丝 扎根于 弱场而 不是较 
强的网 络场， 或者扎 根于少 数极性 (minority  polarity) 和多 数极性 (majority  polarity) 
之间 的中性 线上， 故日 珥倒钩 可能代 表色球 层磁重 联形成 的磁坑 所支撑 的冷物 
质 [8~1()]。 这一结 果与早 期的观 测是相 悖的， 有待 进一步 的观测 证实。 日珥手 性图案 
的 发现也 使我们 相信， 各 种太阳 特征之 间存在 着内在 的物理 联系， 它 们代表 的仅是 
整个太 阳磁场 系统相 互关联 的不同 部分， 而不 是相互 孤立的 现象， 而 其手征 性图案 
都 可根据 它们的 磁场螺 度进行 解释。 因此， 有可 能构建 一个统 一的理 论模型 来综合 
考 虑它们 之间的 联系， 并把所 有手性 系统连 接到更 大的统 一框架 内加以 考察。 其中 
涉 及的一 个关键 问题是 各种太 阳手性 特征的 磁螺度 符号是 否相同 ，特 别是日 珥空腔 
上、 下方的 磁结构 是否有 符号相 反的磁 螺度？ 目 前仅有 少数观 测对此 问题进 行了研 
究， 全面 的理解 有待进 一步的 努力。 


右手暗 条手征 性图案 

暗 条通道 

暗条 

臼冕拱 

- 

2 〆 〆 ， 

丁  + 

图 3 北半球 占主导 的右手 暗条的 手征性 图案。 
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Eruption  and  Failed  Eruption  of  Solar  Filament 


在上面 “ 日珥结 构和形 成机制 ”中， 我们已 经知道 暗条和 日珥指 的是日 冕中的 
同一种 现象。 在太阳 丑《(6563 埃) 单色 像上， 暗 条是最 引人注 目的现 象之一 (图 1)。 
自法国 科学家 里奥发 明窄带 滤光器 以来， 人 类已经 能够很 方便地 利用氢 谱线线 
心左右 的窄带 (大致 0.25A) 常 规观测 研究太 阳色球 上空的 暗条。 因而 ，自 20 世纪 
40 年代 以来， 全世 界这方 面的观 测已经 积累了 大量的 单色像 资料， 关于暗 条的科 
学文章 已经达 到一千 多篇。 尽管 如此， 关 于暗条 的许多 未解之 谜仍然 存在。 


Big  Bear  Solar  Observatory 
2002-07-17  17:04:03  UT 


图 1 太阳 单色像 (美国 大熊湖 太阳天 文台， 2002 年 7 月 17 日）。 从 图中首 先可以 看出， 
在太 阳东北 和西南 半球分 布有两 条长达 上百万 千米的 暗条， 其 中西南 半球的 暗条突 出日面 
边缘 （日 珥)， 此类暗 条一般 为宁静 暗条； 在太阳 活动区 (发 亮的区 域)， 

存在若 干相对 较小的 暗条。 随 着能量 的不断 聚集， 在太阳 活动区 的暗条 
很 多会变 成最终 能爆发 的活动 暗条。 

暗条粗 略可分 为宁静 暗条、 活动区 暗条， 宁 静暗条 有时可 以在太 阳上存 在好几 
个太 阳自转 周期， 其形 态大致 不变， 且位 于日冕 较高的 地方， 而活动 区暗条 则寿命 
偏短 ，且 位于日 冕较低 的高度 。较多 的暗条 爆发与 太阳耀 斑一样 发生于 太阳活 动区， 
如图 2 所示。 太阳活 动区所 经常发 生的活 动包括 耀斑、 暗条 (日 珥) 爆 发和日 冕物质 
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抛射 (CME) 这三种 活动。 总体 来说， 尽管 这三类 活动在 观测上 呈现出 不同的 现象， 
它们是 同一物 理过程 的不同 表现， 即这些 活动是 由于日 冕磁场 能量的 突然释 放或磁 
场 的稳定 遭到瓦 解所引 起的。 事 实上， 在大 规模爆 发性事 件中， 可以 同时观 测到这 
三 种活动 现象。 多数 大耀斑 均伴随 着暗条 或暗条 通道的 爆发； 约三分 之一的 CME 
具有 三分量 结构， 即由亮 的外环 、其 下面的 低密度 暗腔， 以及 暗腔内 高密度 亮核组 
成， 高密 度亮核 被认为 是对应 于爆发 暗条。 


图 2  TRACE 卫星于 2005 年 7 月 27 日 在紫 外波段 (171A) 观测 到的发 生在太 阳东边 缘的一 
次大 的暗条 爆发， 该 暗条爆 发导致 了一个 CME。 

在众 多困扰 太阳物 理学家 的问题 之中， 有 一个就 是所谓 的太阳 活动的 触发问 
题， 即 磁场的 能量聚 集到一 定程度 以后， 是什么 物理机 制触发 了太阳 活动的 发生？ 
一般 认为， 暗条 的爆发 驱动了 耀斑和 CME 的 发生和 发展， 从这 一方面 来讲， 太阳 
活动的 触发问 题的核 心是暗 条爆发 的触发 机制。 文献中 有关暗 条爆发 的触发 机制很 
多， 以下 简要概 括几种 流行的 模型。 

一般认 为是光 球的运 动及磁 场变化 导致了 位于光 球之上 的暗条 的爆发 。有 很多 
的观测 表明， CME 爆发 开始前 出现增 强的磁 剪切。 理 论和数 值模拟 表示， 当磁力 
线的 两个磁 极足点 发生剪 切运动 (沿 着磁 中性线 方向的 反平行 运动) 时， 在双 极位形 
之下， 磁 拱会上 升逐渐 变成开 放场， 而电阻 的引入 则导致 其爆发 [1]。 在四极 位形之 
下， 磁拱的 上升在 上面的 X 型中 心线 附近触 发磁场 重联， 导 致磁绳 的爆发 (磁 爆破 
模型 break-out  model)[2]。 当 磁力线 的两个 磁极的 发生汇 聚运动 (近似 垂直于 磁中性 
线的 反平行 运动) 时， 磁绳系 统的演 化会出 现灾变 性变化 [3]。 很多爆 发暗条 具有螺 
旋形 的缠绕 结构， 这样的 缠绕结 构起源 光球的 运动或 重联。 螺 旋形的 磁流管 会发生 
扭曲不 稳定性 (kink  instability) , 故早在 20 世纪 60 年代， Gold 和 Hoyle 就提 出暗条 
的爆 发与磁 流管的 某种不 稳定性 有关， Sakurai 数值分 析了自 由磁流 管的扭 曲不稳 
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定性 的发展 [4]。 随后 的研究 发现， 当扭缠 程度超 过一定 的阈值 (1.25 圈) 时， 磁流管 
出现不 稳定。 

观测 上发现 CME 与新浮 磁流有 很强的 相关。 为此， 陈 鹏飞和 Shibata 等基于 
二 维磁流 体力学 数值模 拟提出 了一个 新浮磁 流触发 CME 的模型 (新 浮磁流 模型) [5] : 
当新浮 磁流出 现在暗 条通道 内时， 新浮磁 流与磁 绳下方 的磁环 发生重 联引起 磁压的 
降低， 磁压的 降低使 得左右 两侧反 平行的 磁力线 在压力 梯度的 作用下 靠近而 形成电 
流片， 磁 绳也受 到挤压 而向上 运动； 当 新浮磁 流出现 在暗条 通道外 侧时， 新 浮磁流 
与日 冕大尺 度磁场 重联， 导致 磁力线 重组， 并 触发磁 绳向上 运动。 在陈 鹏飞和 
Shibata 的模 型中， 新 浮磁流 引起的 磁场重 联起了 关键的 作用。 在 磁缰截 断模型 
(tether  cutting  model)[6] 中， 重联使 得如缰 绳般约 束暗条 的两股 磁力线 在暗条 下方截 
断， 导 致暗条 爆发和 随后的 耀斑、 CME 事件。 另外， 背景 磁场的 衰退、 环 向磁场 
的增加 和磁场 螺度的 不断积 累最终 会导致 磁绳失 去约束 而爆发 出去， 这些均 可以归 
类为 所谓的 磁绳灾 变模型 (catastraphe  model) [7] 。 

以上 所有的 模型均 能解释 暗条的 爆发， 并 都能得 到部分 观测的 支持。 然而 ，在 
所 观测到 的暗条 爆发现 象中， 有一 类属于 所谓的 “失败 的爆发 (failed  eruption)”  [8]。 
在图 3 所示的 2002 年 5 月 27 日 的 暗条爆 发中， 季海 生等人 发现， 该 暗条的 爆发经 
过加速 和减速 过程， 爆发 物质全 部落到 日面， 没 有形成 CME， 暗条 减速时 向下的 
加速 度是太 阳表面 重力加 速度的 10 倍左右 ，这说 明暗条 物质被 外力- 磁力线 的张力 
拽回了 日面。 “ 失败的 爆发” 在观测 上并不 少见， 因而， 能否解 释说明 “失 败的爆 
发” 成 了验证 暗条爆 发模型 的一个 判据。 很可能 是暗条 上方的 背景磁 场随高 度降低 
的快 慢决定 了一个 已经触 发上升 的暗条 能否抛 射出去 [9，1G]。 暗 条爆发 包括触 发在内 


图 3  (下） TRACE 卫星于 2002 年 5 月 27 日 在紫 外波段 (195  A) 观测到 的发生 在太阳 西边缘 

的一次 “ 失败的 暗条爆 发”， （上) 这次 爆发在 地面光 学波段 蓝翼：  6563-1.3A) 被同 时观测 

到， 该暗条 爆发没 有导致 CME。 
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有 着复杂 的物理 过程， 对这一 物理过 程远没 有达到 充分的 认识。 该领 域主要 存在的 
问题是 ： 1) 缺乏覆 盖全波 段的高 时空分 辨率的 观测；  2) 缺乏 能解释 所有观 测现象 
的理论 或数值 模型；  3) 缺乏能 预言暗 条爆发 的理论 模型。 
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太阳 大气小 尺度活 动起源 与结构 

The  Origins  and  Structures  of  Small-Scale  Solar  Activities 

太阳日 核温度 高达千 万度， 光球层 的温度 也近六 千度。 如 果太阳 大气中 的能量 
只 是辐射 传能， 那 么太阳 大气中 的温度 将从光 球层向 外逐渐 下降。 然 而观测 到的色 
球和 日冕的 温度反 而超过 了下面 的光球 温度， 特 别是日 冕层 次的温 度竟高 达百万 
度。 那么 高层大 气的加 热机制 会是什 么呢？ 这一 直是一 个热烈 争议的 话题。 

任何一 种日冕 加热模 型都应 该能够 解释以 下问题 ： （1) 宁 静太阳 和活动 区的能 
量损失 问题； （2) 日冕 温度随 着太阳 活动周 的变化 问题； （3) 冕环 结构的 加热、 X 
射线 亮点的 形成以 及冕洞 的出现 [1]。 随着 观测的 进步， 人们早 已发现 日冕的 辐射区 
在 空间上 对应强 磁场的 区域， 太 阳磁场 对日冕 加热起 了极其 重要的 作用， 但 理论和 
观测都 还不能 确切无 疑的解 决日冕 加热机 制这一 争论。 太阳中 的小尺 度活动 也将在 
一定程 度上为 上层大 气提供 能量。 

太阳大 气中存 在多种 小尺度 的活动 现象， 大 致可以 分为以 下几类 ： （1) 喷流： 
包括针 状体， 巨针状 体[2]， 喷流， EUV 喷流和 X 射线 喷流； （2) 亮 (暗) 点 结构： 
例 如网络 亮点， X 射线 亮点， 微波 亮点和 He  10830 暗点； （3) 爆发 现象： 例如过 
渡区 爆发， 微暗条 爆发； （4) 瞬现 增亮和 EUV 闪耀； （5) 微耀斑 和纳耀 斑等。 

1. 喷流 

针 状体： 针状体 是太阳 上的小 尺度突 出物， 舌 状火焰 形状。 其 形成高 度大约 
在光球 层之上 3000 千米， 直径 400 〜 1500 千米， 高度约 10000 千米， 寿命 5 〜 20 分 
钟。 

巨针 状体： 巨针状 体是延 伸到日 冕层的 柱状冷 物质。 其 长度在 4000 〜 50000 千 
米 之间， 宽 3000 〜 20000 千米， 寿命 5 〜 40 分钟。 

喷流： 用札 谱线也 可以观 测到太 阳上的 喷流， 其产 生率为 19  ±3 个 每秒， 
寿命 2  ±  1 分钟。 

EUV 喷流： EUV 喷流 为用远 紫外线 在过渡 区和日 冕 层所观 测到的 喷流。 其速 
度约 400 千米 每秒， 长度 4000 〜 16000 千米， 寿命约 2 分钟。 

X 射线 喷流： X 射线喷 流是短 时间的 X 射线 辐射 增强， 长度在 几万到 几十万 
千米 之间， 宽度 5000-100000 千米， 平 均速度 200 千米 每秒， 寿 命几分 钟至数 小时。 
其形 成普遍 认为是 浮现磁 力线与 日冕中 已经存 在的反 向平行 磁力线 之间重 联导致 
的。 
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图 1 怀柔太 阳观测 站观测 的巨针 状体。 

2. 亮 (暗) 点结构 

网络 亮点： 网络 亮点是 用光球 层谱线 线心或 Ca 谱 线线翼 所观测 到的光 球上的 
亚角秒 结构。 一般 说来， 网络亮 点的尺 度小于 300 千米。 

X 射线 亮点: X 射线 亮点 呈现为 直径约 20000 千米 的中心 带有亮 核的弥 散云团 
状。 其 平均寿 命约为 8 小时。 

微波 亮点： 微 波亮点 最早由 Kundu 等人 [3](1988) 用 6 厘米和 20 厘米的 微波波 
段所 观测。 其直径 3000 〜 10000 千米， 寿命 5 〜 20 分钟。 

He  10830 暗点： He  10830 线在日 面圆 盘上表 现为吸 收线， 在圆 盘之外 表现为 
发 射线。 He 线在活 动区之 上吸收 增强， 在冕 洞区之 上吸收 减弱。 He 线暗点 直径从 
2000 〜 20000 千米 不等， 大 多介于 4000 〜 10000 千米 之间， 与全 日面的 亮度对 比可达 
40%。 
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图 2 日本 Hinode 卫 星观测 的网络 亮点。 图 3 日本 Hinode 卫星 观测的 X 射线 亮点。 
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3. 爆 发现象 


过渡区 爆发： 过渡区 爆发是 在过渡 区发现 的高速 事件， 其最 大速度 110 千米每 
秒， 寿命一 分钟， 质量 6xl08 克， 能量 6xl022 尔格。 

微暗条 爆发： 根据 Wang 等人 [4](2000) 给出的 定义， 微暗 条是用 Hoc 中心 线观测 
到的 存在于 宁静太 阳上的 拱状或 圆状暗 结构， 长度小 于或相 当于超 米粒元 胞的直 
径。 微 暗条的 爆发是 宁静太 阳上的 多种小 尺度活 动现象 之一。 微 暗条的 长度为 23.0 
±8.0 兆米， 宽度 2.2  ±0.7 兆米， 爆 发速度 13  ±11 千米 每秒， 爆发持 续时间 28  ± 
25 分钟。 

4.  瞬现 增亮和 EUV 闪耀 

瞬现 增亮： 瞬现增 亮是发 生在小 的磁双 极位置 的脉冲 式加热 事件， 尺度 
2000 〜 4000 千米。 部 分增亮 事件持 续时间 为数分 钟到一 小时， 但是普 遍为短 时存在 
(约 100 秒)。 大而 强的双 极会产 生持续 不断的 增亮。 

EUV 闪耀： EUV 闪耀 是一类 过渡区 小斑点 的亚耀 斑增亮 现象， 通常位 于网络 
元 胞的交 界处， 持续时 间几分 钟至半 小时， 平 均时间 13 分钟， 面 积大约 6000  x  6000 
平方 千米， 每 个闪耀 事件释 放的能 量约为 4.4  x  1025 尔格。 

5.  微 耀斑和 纳耀斑 

微 耀斑： 当硬 X 射线 观测中 小的硬 X 射线 峰值流 量被发 现时， 微耀斑 的概念 
便 被提了 出来， 之后微 耀斑的 Hoc 和软 X 射线 对应部 分也相 继被观 测到。 微 耀斑的 
大 小约为 105 〜 106 平方 千米， 持续 时间约 1 分钟。 

纳 耀斑： 利用 高空分 辨率的 X 射线 观测 发现， 小 的磁双 极位置 的辐射 是间断 
的、 脉冲 式的。 Parker[5] 认为 这种基 本的脉 冲式能 量是由 “纳 耀斑” 释 放的。 每个 
纳 耀斑释 放的能 量约为 1024 尔格。 

我们 已经认 识了太 阳大气 中的各 种活动 现象， 根 据一直 以来的 研究， 这 些活动 
现象 也都被 认为与 小尺度 的磁场 有关。 那么这 些小尺 度活动 的具体 起源、 详 细结构 
及演 化过程 是怎样 的呢？ 虽 然人们 对此有 了一些 基本的 认识， 但研 究工作 仍然不 
够 。特 别是这 些小尺 度的活 动现象 是怎样 加热上 层大气 的呢？ 对大气 加热的 贡献有 
多少？ 尚待 回答。 

在此 ，另一 个与上 次大气 加热并 行的难 题也应 被提出 ，那就 是太阳 风加速 问题。 
早期便 已有多 种太阳 风加速 模型被 提出， 但这些 模型都 缺乏对 加热和 加速的 定量解 
释。 后来 的观测 发现， 高速太 阳风与 巨针状 体结构 有关。 高速 太阳风 起源不 是极羽 
结构， 更像是 在极羽 之间， 这与 一些模 型计算 一致。 研究 表明， 太阳 风加速 也与太 
阳小 尺度磁 场及其 所引起 的各种 小尺度 活动现 象密切 联系在 一起。 


. 132  . 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


图 4 美国 SOHO 卫星观 测的极 区冕洞 一 高速太 阳风的 源区。 

要 想回答 本文所 提出的 难题， 观测 手段的 提高是 关键。 小 尺度活 动现象 的一大 
特点 就是尺 度上的 “ 小”， 要 想得知 它们的 真面目 就需要 有高精 度的观 测仪器 、先 
进的观 测技术 和切实 可靠的 数据分 析方法 。目前 在小尺 度观测 方面表 现比较 优秀的 
仪器是 日本的 Hinode  (日 出号) 太空望 远镜， 其观 测到的 X 射线喷 流[6]、 微耀斑 [7]、 
瞬 现增亮 [s] 等质量 较高。 一 米口径 的太空 望远镜 及四到 五米口 径的地 面望远 镜将是 
太 阳物理 届下一 步发展 的目标 。更 高性能 仪器的 装备将 使太阳 小尺度 活动的 起源与 
结构 及其对 上层大 气加热 作用机 制的研 究取得 突破性 进展。 
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1.  大尺度 太阳活 动研究 的由来 

Zirin(1985) 曾这样 建议， 太阳 活动发 生在不 同的等 级上， 相应的 其所发 生的磁 
场也 在不同 的尺度 [1]。 太阳 物理学 家最先 观测到 黑子和 耀斑。 它们是 活动区 尺度的 
现象 。从 20 世纪 60 年代， 仪器设 备的改 进又把 小尺度 磁场和 磁活动 现象带 入了人 
们的 视野。 小 尺度太 阳活动 已为人 们逐渐 认识。 那么， 在远远 超出活 动区的 尺度， 
是 否存在 另一层 次的活 动现象 和更大 尺度的 磁场结 构呢？ 

历 史上有 两类大 尺度磁 场图样 (或 结构) 为太 阳物理 学家所 描述： 一是太 阳“活 
动穴 (active  nests)”， 或 被称为 “复 杂活动 集合体 (activity  complex)” ， 或早期 更宽泛 
的概念 “活 动经度 (active  longitude)”。 在 其中， 同时或 相继出 现多个 新浮现 的活动 
区和持 续的剧 烈活动 现象； 一是 “冕洞 (coronal  hole)”， 在磁 场分布 上总体 表现为 
大 尺度单 极区。 尽管 我们知 道前者 (活 动穴) 总是以 一系列 重大太 阳活动 为特征 ，然 
而这些 活动却 常常被 个别和 孤立地 研究。 尽管 我们知 道后者 (冕 洞) 总 是与高 速太阳 
风相 联系， 但我们 却不知 道它们 如何影 响太阳 开放磁 通量的 演化， 并 以怎样 的方式 
影 响太阳 活动。 可见， 我们对 这两类 大尺度 磁场结 构所对 应的太 阳活动 和表现 ，还 
没有 清晰的 思考。 

Yohkoh(Solar-A) 的 X 射 线全日 面观测 和太阳 和日球 天文台 (SOHO) 的紫 外望远 
镜 (EIT)、 日冕仪 (Lasco) 和磁场 速度场 (MDI) 观测提 供了长 期不间 断的、 具有 适当时 
间 分辨率 的全日 面太阳 活动的 监测。 SOHO 投 入工作 以来， 大 尺度甚 至全球 尺度的 
日 冕 波和日 冕 暗化成 为最重 要发现 的发现 之一; 全 球尺度 晕状日 冕物 质抛射 及其在 
行 星际的 表现成 为太阳 和空间 物理中 的最重 要的课 题之一 ，为 大尺度 太阳活 动研究 
提供了 重要的 机遇。 

2.  大尺 度太阳 活动存 在的可 能证据 

大 尺度太 阳背景 磁场对 日冕物 质抛射 动力学 的影响 为刘扬 所研究 0007[2]) ; 日 
冕物质 抛射的 太阳大 尺度源 区磁场 分类为 周桂萍 等给出 (Zhou  et  al.  2006[3])； 全球 
尺度日 冕物质 抛射的 概念为 Zhukov 等 (2007[4]) 建议； 日 冕物质 抛射中 大尺度 EUV 
暗 化中的 磁场连 接性被 张宇宗 等证认 (2007[5]); 大尺度 跨赤道 太阳活 动被汪 景诱等 
详 细描述 (2007[6]); 太阳 南北半 球磁通 量的准 同时性 浮现被 周桂萍 等发现 [7]; 在重 
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大耀斑 / 日冕物 质抛射 中非热 射电爆 发源的 大范围 分布为 温亚媛 等给出 (2006[8]); 大 
尺度磁 结构的 相互作 用为姜 云春等 (2007[9]) 描述 。图 1 中是 2003 年 10 月 28 日 由活 
动区 10486 中初发 的耀斑 和日冕 物质抛 射中的 大尺度 磁场连 接性和 全球尺 度的远 
紫 外暗化 和增亮 (图 1 左) 和 在太阳 南北半 球同时 出现的 8 各新 浮现磁 通量区 (见图 1 
右粗红 线)。 这 些新浮 磁通量 区位于 关键磁 拓扑连 接性的 足点。 值得 注意的 是在大 
尺度 磁拱下 巨双带 (类) 耀斑 增亮， 其中一 耀斑带 甚至伸 入南极 冕洞。 图 2 中 是一个 
跨 赤道环 形成、 发 展和耀 发过程 及其光 度变化 与两个 M 级耀 斑光度 变化的 比较。 
从跨 赤道环 的形成 到跨赤 道环两 段出现 类耀斑 增亮， 整整 12 个 小时， 到跨 赤道环 
光 度降到 EUV 背景之 下接近 20 小时 。相应 的全球 尺度的 日冕物 质抛射 持续被 加速。 
大 尺度与 长寿命 成为这 类活动 现象的 最重要 特征。 


图 1  2003 年 10 月 28 日耀斑 / 日冕 物质抛 射中的 磁场拓 扑连接 性和南 北半球 8 个 

同 时浮现 的新浮 现磁通 量区。 

这 些研究 暗示， 在超过 太阳活 动区的 尺度， 有某类 更大尺 度甚至 全球尺 度的太 
阳活动 存在。 在 这一研 究领域 有两类 不同的 思考和 探索， 中国 学者的 工作代 表了其 
中一 类努力 (参 见文献 [10])。 

3. 未解 决的科 学问题 

(1)  对大尺 度太阳 活动我 们所知 甚少， 还没有 清晰的 概念和 可能的 分类。 是否 
存 在大尺 度太阳 活动仍 有争论 。我 们所观 测到的 一些日 冕物质 抛射所 表现的 大尺度 
行为， 是 否是本 质的， 还是 由依次 发生、 互相联 系的小 尺度或 活动区 尺度的 活动现 
象组成 的[1' 都是探 讨中的 问题。 

(2)  如果 有大尺 度太阳 活动， 它们与 活动区 尺度太 阳活动 和小尺 度太阳 活动有 
何 联系， 它们在 物理上 有什么 相同和 不同的 地方？ 人 们普遍 认为， 绝 大多数 太阳活 
动源自 磁场， 同时直 到太阳 活动区 在内的 各层次 的磁结 构具有 相似性 的分布 特征。 
那么， 不同尺 度的太 阳活动 应当是 由同样 的物理 机制产 生的， 并通过 磁场互 相连接 
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的。 甚 至不能 排除， 小尺度 和活动 区尺度 的太阳 活动是 大尺度 太阳活 动的一 个内在 
的组成 部分。 
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图 2  —个跨 赤道环 形成、 增长 和耀发 过程。 由虚 线所表 征的光 变曲线 代表跨 

赤道 环光度 变化。 


(3)  大尺 度太阳 活动的 能量释 放的速 率要比 活动区 的太阳 耀斑小 得多， 但持续 
的时间 却是后 者的几 十到几 百倍。 那么， 这些如 此长寿 命的大 尺度过 程是否 有显著 
的日 地物理 效应， 它 们是否 像活动 区耀斑 和暗条 爆发一 样值得 研究？ 

(4)  在 大尺度 太阳活 动背后 是否有 值得重 视的新 的物理 过程？  一个尚 未被太 
阳物 理学者 普遍认 知的事 实是， 对任 何多极 磁通量 系统， 由于 电磁相 互作用 的特殊 
性， 一 个复杂 的拓扑 骨架将 在多重 磁通量 系统中 产生， 包括磁 零点、 “ 脊线” 和“扇 
面”。 这 一拓扑 骨架把 整个系 统联系 起来， 于是 多重磁 流体力 学灾变 和多重 电流片 
上的 磁重联 会相继 或同时 发生， 导致 在不同 尺度的 磁活动 现象。 按照这 一理解 ，由 
拓扑构 架联结 起来的 整个磁 通量系 统对光 球磁场 演化的 响应是 几乎同 时性的 。这也 
许 是太阳 磁活动 现象的 一个新 的值得 重视的 规律。 
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中高 纬度太 阳活动 

Solar  Activity  at  Mid-and  High-Latitudes 

目前， 随着太 阳观测 设备的 发展， 大 量的高 时间和 空间分 辨率的 太阳活 动事件 
的 取得， 使 得对太 阳活动 事件的 个例分 析研究 已开展 得相当 广泛。 在此 基础上 ，对 
太阳活 动的整 体中长 期行为 的研究 也进行 得相当 深入， 如发 现了约 11 年的 
Schwabe-Wolf 周期， 世纪 长度的 Gleissberg 周期， Maunder 蝴 蝶图， 黑 子群的 
Spores 纟韦 度迁移 规律， Hale 磁周的 规律， 双 极黑子 轴日面 分布的 Joy 定律， 黑子相 
对数活 动周的 Gnevyshev-Ohl 效应和 Waldmeier 效应， 现代黑 子周的 长周期 周和短 
周期周 的分类 规律等 ，也 认识 到了太 阳活动 空间分 布的不 均匀性 和不对 称性等 。然 
而， 这些太 阳物理 方面的 研究， 无论是 太阳活 动的个 例分析 研究， 还 是太阳 活动的 
整体长 期行为 的统计 研究， 都主要 集中在 对中低 纬度太 阳活动 的分析 研究上 ，对 
中高纬 度太阳 活动的 分析研 究进行 得很少 ，这主 要是因 为高讳 度太阳 活动不 是很剧 
烈 以 及日球 的投影 效应导 致观测 上的困 难 所致。 

正 如人类 活动从 地球中 低纬度 走向两 极一样 ，太阳 活动的 研究势 必向太 阳极区 
进发， 因为 无论是 地球的 两极， 还是 太阳的 两极， 对人类 来说， 都 是具有 吸引力 
的 且知之 甚少的 领域。 目前， 太阳 高纬度 活动现 象越来 越受到 人们的 重视， 观测与 
理论研 究太阳 高纬度 活动的 科学家 越来越 多[1，2]。 根 据太阳 发电机 理论， 太 阳活动 
实际上 是磁场 演化的 产物， 较强的 中低纬 度磁场 很可能 是由太 阳活动 周开始 时出现 
在极区 或高纬 度区域 的弱磁 场演化 过来的 ，太阳 活动周 极大期 的太阳 活动的 剧烈程 
度 与早期 的高讳 度活动 有关。 要做太 阳活动 中长期 预报， 有一 些前兆 因子预 报方法 
一般是 对每个 太阳活 动周极 小期附 近的高 纬度太 阳活动 现象进 行观测 研究。 同时， 
像 Babcock-Leighton 太 阳发电 机理论 所涉及 的太阳 活动的 最高纟 韦度也 只达约 55° ， 
而实 际上， 高纬度 的太阳 活动可 以到达 极区， 因此， 研 究中高 纬度太 阳活动 的整体 
中长期 行为， 为将太 阳发电 机理论 推广到 整个日 面 提供观 测研究 基础。 

我们 知道， 新 活动周 开始的 黑子， 在太阳 黑子极 小期之 前就已 出现， 一 直持续 
12 年或 更长的 时间， 结束在 下一个 极小期 之后， 这个 黑子持 续出现 的特殊 活动周 
期就 称之为 太阳黑 子活动 延伸周 [3]。 这种活 动周的 观点是 基于磁 场活动 的发生 ，以 
及活动 在空间 和时间 上连续 分布的 性质所 提出的 。太阳 活动延 伸周就 是考虑 了太阳 
高 纬度活 动的新 概念。 目前， 对太阳 活动延 伸周的 观测分 析研究 表明， 高纬 度活动 
开始 的时间 比通常 人们认 为的时 间要早 得多。 例如， 高纬度 (大于 30°) 黑子 群出现 
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于 黑子周 开始前 3 〜 33 个月， 平均为 18 个月。 而 低纬度 黑子则 在太阳 活动周 结束后 
仍 然出现 1 〜 2 年。 有 太阳物 理学家 认为， 与极区 光斑有 联系的 那些磁 场双极 区作为 
下一个 太阳周 的活动 区是合 适的， 他们推 测在极 性反转 后立即 出现的 极光斑 是延伸 
周活动 的第一 个高纬 成分。 由 于极区 光斑相 对容易 观测， 中高 纬度太 阳活动 的研究 
往往集 中在对 极区光 斑的研 究上。 通过 对极区 光斑的 研究， 一 般定义 低纬度 为日面 
纬度 0 〜 50° 的 范围， 大于 60° 则为高 纬度。 研究 发现极 区光斑 和低纬 度黑子 一样， 
也 表现出 Schwabe 周期， 但与 低纟韦 度黑子 活动反 相位， 且高 纬度太 阳活动 领先低 
纬 度太阳 活动， 这 和太阳 发电机 理论的 思想是 一致的 。在 50-60°, 高低纬 度成分 
混合导 致太阳 活动周 特征的 消失。 基 于全日 面暗条 活动， 有人 提出了 全日面 活动周 
的 概念。 全日 面活动 周将低 纬度和 高纬度 太阳活 动结合 起来了 ，将太 阳活动 延伸周 
和 Hale 磁周合 并起来 了[3]。 

高纬度 太阳活 动周期 发现有 如下几 类特征 [4]:  (1) 有两种 彼此反 相位的 周期行 
为同时 存在。 高纬度 磁流， 代 表高讳 度活动 的强度 和中低 纬度太 阳活动 (黑 子) 完全 
反 相位； 然 而高纬 度暗条 活动， 代表高 纬度活 动的复 杂性和 高纬度 磁流反 相位。 

(2)  有 两种彼 此反方 向的太 阳活动 漂移现 象存在 于一个 太阳黑 子活动 周中。 从中纬 
度向太 阳两极 的漂移 发生在 黑子活 动周的 上升相 ，从太 阳两极 向中纬 度的漂 移发生 
在黑 子活动 周的下 降相。 目前 发电机 理论忽 略了从 太阳两 极向中 纬度的 漂移。 

(3)  极区 光斑， 可能和 高讳度 活动的 强度的 关系比 之活动 的复杂 性而言 更密切 ，它 
们和 高纬度 磁流同 相位。 （4) 高纬度 耀斑， 主要 发生在 高纬度 活动的 强度和 高纬度 
活动的 复杂性 的极大 时期， 和 高纬度 磁流及 高纬度 暗条活 动都不 同相。 

低 纬度太 阳活动 表现出 南北半 球不对 称性。 对 于高纬 度太阳 活动， 也表 现太阳 
活动日 面分布 的南北 半球不 对称性 [4]。 对 于和低 纬度同 相位的 高讳度 活动， 如高纬 
度暗条 活动， 高 低纬度 活动具 有相同 的不对 称性； 对于 和低纬 度反相 位的高 纬度活 
动， 如 极区光 斑和极 区磁场 活动， 高低 纬度活 动不对 称性无 关联； 对 于主要 发生在 
高低讳 度活动 的极值 时期的 高纬度 活动， 如极 区耀斑 活动， 高 低纬度 活动不 对称性 
无 关联。 高 讳度暗 条反映 太阳低 纬度磁 场的漂 移量和 太阳内 部浮现 磁通量 一 两种 
互 反极性 磁场的 分界面 。太 阳低纬 度磁场 的漂移 量在太 阳黑子 活动周 极大时 达到极 
大 ，因 而高纬 度暗条 与黑子 活动周 同相， 高 讳度暗 条带有 低纬度 活动周 的信息 。观 
测的高 纬度磁 场可能 来自太 阳低纬 度磁场 的漂移 量和太 阳内部 磁通量 的浮现 。二者 
相互 作用的 结果， 高纬度 磁场与 低讳度 活动周 反相。 极 区光斑 与极区 磁场相 关联。 
极区 耀斑主 要与极 区暗条 有关。 

和 低讳度 太阳活 动一样 ，高纬 度南北 半球上 的太阳 活动受 一个低 维混沌 吸引子 
的 控制， 表现 出非线 性特征 [5]。 然 而两个 半球上 的最大 Lyaponuv 指 数显著 不同， 
表征 其可预 测时间 不同。 高 纬度南 北半球 活动， 和低 纟韦度 一样， 也表 现出相 位不同 
步。 研究 发现： 相位 移动会 造成南 北半球 活动不 同步； 主周期 随时间 的变化 会造成 
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南 北半球 活动不 同步； 高频 相位的 混杂会 造成南 北半球 活动不 同步。 

由于高 纬度观 测资料 较少， 目前 对高纬 度太阳 活动的 研究还 处于起 步阶段 ，还 
有非常 多的问 题亟待 解决。 如发电 机理论 认为这 种向极 区的漂 移是中 低纬度 磁活动 
向极 区扩散 的结果 (这 种漂 移导致 复杂的 高纬度 太阳磁 活动， 因而增 加了研 究高纬 
度太 阳活动 的必要 性)， 真 的是这 样吗？ 高 讳度浮 现磁活 动是怎 样的？ 我们 观测的 
磁 活动、 中 低纬度 磁活动 向极区 扩散的 成分、 高 纬度浮 现磁活 动三者 在太阳 活动周 
尺度 上是怎 样相关 联的？ 高纬 度太阳 内部流 场如何 演化？ 极 区磁场 极性是 如何反 
变的？ 剧烈高 纬度太 阳活动 （日 冕物质 抛射， 耀 斑等) 是 如何发 生的？ 高纬度 太阳活 
动 的非线 性特征 如何？ 取得 可靠的 高纬度 太阳活 动的观 测资料 ，以及 资料的 积累是 
目前 首先要 解决的 问题。 SDO 的发 射有望 对高纬 度太阳 活动的 认识有 很大的 提高。 
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长 周期太 阳活动 

Long-term  Solar  Activity 

18 世纪 70 年代， 太阳黑 子活动 的周期 变化， 由 丹麦天 文学家 Christian Horrebow 
最早注 意到， 但 没引起 重视。 1843 年， Schwabe 提出 太阳黑 子存在 着大约 10 年左右 
的 周期， 该周期 被称为 Schwabe 周期， 并 规定从 1755 年太 阳活动 极小算 起为第 1 活 
动周。 黑子的 Schwabe 周期长 度并不 规则， 平均 周期为 11.1 年， 最短为 9.0 年， 最长 
为 13.6 年。 Schwabe 周期广 泛存在 于太阳 活动、 日球 活动、 地磁 活动、 空 间天气 、气 
候变化 中[1]。 有时， 太阳活 动的规 则演化 被一些 称为巨 极小期 的活动 中断。 最 近的一 
个巨 极小期 (也 是直接 的太阳 观测) 是 Maunder 极小期 （1645 〜 1717 年 )[2]。 

太 阳活动 除了明 显存在 Schwabe 周 期外， 是否存 在其他 更长的 周期， 一直是 
太 阳物理 和日地 关系物 理学者 探讨的 问题。 

1862 年， Wolf 根据 当时可 供利用 的黑子 记录， 提出 太阳活 动可能 存在由 7 
个太阳 活动周 组成的 78 年 周期。 1971 年， Gleissberg 发现， 如果 把公元 1700 年 
以来的 太阳活 动周中 黑子相 对数年 均值的 极大值 按相邻 4 个活 动周滑 动平均 ，得 
到 的均滑 值似乎 存在长 度约为 80 年的 周期， 一般称 为世纪 周期或 Gleissberg 周期。 
Garcia 和 Mouradian 用同样 的方法 对每个 活动周 极小年 的平均 黑子数 做平滑 ，也 
得到 了显著 的世纪 周期。 对每个 活动周 的年均 黑子数 总和进 行类似 处理， 也发现 
存 在着约 为百年 的世纪 周期。 已有的 分析显 示世纪 周期的 长度在 80-120 年范围 
内变化 [1]。 

由于 望远镜 对黑子 的观测 取得的 数据记 录的长 度只有 300 多年， 太阳活 动的超 
长 期变化 周期， 并不能 由直接 的太阳 观测资 料给出 ，这 是目前 研究超 长期太 阳活动 
变 化的最 主要的 难题， 因此， 要探 讨太阳 活动的 超长期 变化， 只能借 助其他 途径， 
主要是 分析太 阳活动 的重构 系列。 目前从 太阳活 动的重 构系列 中发现 的太阳 活动的 
超长 期变化 周期主 要有：  205-210 年的 Vries 或 Suess 周期， 600 〜 700 年、 1000-1200 
年、 2000 〜 2400 年的  Hallstatt  周期等 [2]。 

探 讨太阳 活动的 超长期 变化， 主要 有如下 几种。 

a) 目视黑 子记录 

在 黑子的 望远镜 观测前 ，在 一些古 文献中 ，存 在大量 的太阳 黑子目 视观测 记录。 
云南天 文台的 太阳物 理研究 学者从 中国史 书上收 集和整 理出了  112 条从 公元前 43 
年至 1638 年的黑 子目视 记录。 利用这 些资料 得到了  2000 多年 来的太 阳活动 变化情 
况 [1]。 
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b)  极光出 现频数 

极 光是一 种可在 高纬度 地区用 肉眼看 到的醒 目天象 ，它是 由太阳 活动产 生的高 
能粒 子轰击 地球大 气后， 引起大 气原子 和分子 激发产 生的。 地 球上每 年极光 发生频 
数 与黑子 相对数 年均值 存在强 相关。 许多 国家都 有大量 的极光 记载。 由极光 出现频 
数资料 分析， 发现 1000 多 年来， 太阳活 动除了  Schwabe 周 期外， 似 乎还存 在长度 
约为 200 年的 双世纪 周期； Gleissberg 周 期可能 是一种 弥散较 大的准 周期。 

c)  超 长期变 化的太 阳活动 时间序 列重构 

变 化的太 阳磁活 动产生 的非直 接的日 地效应 信号， 例如， 在地球 大气， 月球岩 
石 ，陨石 中的宇 宙射线 引起的 核效应 (由宇 宙同位 素方法 确定) 或化 学效应 (硝 酸盐方 
法 确定) 生产的 信号， 存在 于自然 界中， 可用 来重构 太阳活 动时间 序列。 最 一般的 
太 阳活动 序列重 构是用 宇宙射 线放射 性核素 (iaBe 和 14C) 资料 确定， 其次是 地质与 
古 地磁时 间重构 (不是 很可靠 )[4,  5]。 重构 序列的 可靠性 一般由 已知的 太阳直 接观测 
资料、 古气 候资料 和月球 资料来 验证。 

近 11000 年来， 太阳 活动水 平不是 平稳和 均匀变 化的， 而 是经历 过一系 列的巨 
极大 期和巨 极小期 (见表 1 和表 2)， 有约 3/4 的时 间处于 中等太 阳磁活 动水平 ，约 
1/6 的时 间处于 巨极小 水平， 约 1/5 〜 1/10 的时 间处于 巨极大 水平； 但 它们的 分布看 
不出明 显的规 律性。 目 前的太 阳活动 正处在 大约从 1920 年 开始的 “现 代极大 期”。 
已知的 19 个巨极 大期， 大约有 75% 不长于 50 年， 因此 “ 现代极 大期” 再 持续下 
去 的概率 不高， 从 Gleissberg 周 期看， 未来 几个太 阳活动 周处于 Gleissberg 周期的 
低 谷期， 可以预 言未来 太阳活 动处于 低水平 [2]。 


表 1 在 重构的 太阳活 动时间 序 列中的 27 个巨 极小期 的近 似时间 


次序 

中 间日期 (正 值： 公 元年， 负值： 公 元前） 

持 续时间 (年） 

1 

1680 

80 

2 

1470 

160 

3 

1305 

70 

4 

1040 

60 

5 

685 

70 

6 

-360 

60 

7 

-765 

90 

8 

-1390 

40 

9 

-2860 

60 

10 

-3335 

70 

11 

-3500 

40 

12 

-3625 

50 

13 

-3940 

60 
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续表 

次序 

中 间日期 (正 值： 公 元年， 负值： 公 元前） 

持 续时间 (年） 

14 

-4225 

30 

15 

-4325 

50 

16 

-5260 

140 

17 

-5460 

60 

18 

-5620 

40 

19 

-5710 

20 

20 

-5985 

30 

21 

-6215 

30 

22 

-6400 

80 

23 

-7035 

50 

24 

-7305 

30 

25 

-7515 

150 

26 

-8215 

110 

27 

-9165 

150 

表 2 

在 重构的 太阳活 动时间 序 列中的 19 个巨 极大期 的近 似时间 

次序 

中 间日期 (正 值： 公 元年， 负值： 公 元前） 

持 续时间 (年） 

1 

1960 

80 

2 

-445 

40 

3 

-1790 

20 

4 

-2070 

40 

5 

-2240 

20 

6 

-2520 

20 

7 

-3145 

30 

8 

-6125 

20 

9 

-6530 

20 

10 

-6740 

100 

11 

-6865 

50 

12 

-7215 

30 

13 

-7660 

80 

14 

-7780 

20 

15 

-7850 

20 

16 

-8030 

50 

17 

-8350 

70 

18 

-8915 

190 

19 

-9375 

130 
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巨 极小与 巨极大 期并不 是超长 期周期 变化的 结果， 可能是 由随机 / 混沌 过程决 
定的。 太阳活 动巨极 小期， 被认 为对应 于太阳 发电机 的特殊 状态， 对 太阳活 动发电 
机理论 提出了 挑战。 例如， Maunder 极 小期可 由太阳 直接观 测确定 存在。 太 阳活动 
进入 Maunder 极 小期是 突然、 无征 兆的， 走出 Maunder 极小期 却是渐 进的； 在 
Maunder •极 小期， 太阳 活动的 22 年 周期比 11 年周期 要明显 得多。 对 太阳活 动巨极 
小 (大) 期如何 解释， 目前 仍是一 个开放 的问题 [2]。 

太阳活 动除了 周期性 变化外 ，是 否还 有其他 不规则 变化？ 太阳 活动的 Schwabe 
周期是 否长期 以来总 是如此 ，或 仅仅 是太阳 在某个 阶段的 特征？ 太阳 活动是 一个确 
定性 的发展 过程， 还 是无规 (随 机或 混沌) 过程占 主导？  Gleissberg 周 期的未 来再认 
证， 也是 一个待 研究的 课题。 

超长期 变化的 太阳活 动时间 序列重 构往往 与古气 候资料 是相互 印证的 ，它 对于 
当前研 究全球 气候变 暖是十 分重要 的[5]。 古 气候变 化的时 间序列 重建， 太阳 活动时 
间序 列重构 的物理 基础， 如 宇宙射 线放射 性核素 (iaBe 和 14C) 在自然 界中演 化的完 
整 图像、 时 间序列 重构的 物理模 型等， 都有待 改进与 完善， 这 是研究 太阳活 动超长 
期变 化的最 基本的 问题。 
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日 冕加热 

Coronal  Heating 


1.  日冕加 热的来 龙去脉 

日 冕 光谱中 没有夫 琅和费 (Fmmhofer) 线是因 为光子 遭到高 温自由 电子 散射时 
其多普 勒位移 超过了 谱线的 宽度。 少数在 1869 年日全 食期间 观测到 的谱线 被证实 
来自日 冕等离 子体中 多次电 离的重 离子， 如 9 次电离 的铁和 14 次电离 的钙。 在日 
冕中观 测到这 些形成 于百万 度左右 的谱线 说明日 冕温度 为百万 度甚至 更高。 现代空 
间仪器 观测到 高次电 离重原 子的紫 外谱线 发射和 高温电 子产生 X 射 线轫致 辐射。 
那么， 日冕是 如何被 加热到 百万度 的高温 的呢？ 这 就是日 冕加热 问题。 

2.  日冕加 热的研 究现状 

日冕加 热的能 量需求 一些 特殊的 加热机 制使得 日冕气 体保持 比光球 高得多 
的 温度。 观测 和研究 表明， 需要解 释的日 冕加热 能流为 宁静区 106  erg  cnT2  d 和活 
动区 107  erg  cnT2  s_1[1〜3]。 这 些数值 在某些 区域， 特 别是活 动区， 可 能存在 几倍的 
变化。 

日冕加 热机制 多 数日冕 加热机 制都是 多步骤 加热。 加 热过程 从概念 上可以 
将分 成八步 ： （1) 初 始能量 的机械 驱动； （2) 电磁 稱合； （3) 能量 储存； （4) 不稳定 
性 和平衡 破坏； （5) 能量 传输； （6) 等 离子体 加热； （7) 过 压驱动 等离子 体流； 
(8) 等 离子体 捕获。 

太阳 物理学 家提出 了多种 日冕加 热的理 论模型 。根 据其主 要的内 在过程 或物理 
过程 大致可 以分成 五大类 [3]:(1) 直 流挤压 和重联 模型； (2) 交流 波加热 模型； (3) 声 
学 加热： 声波 加热； （4) 色球磁 重联； （5) 速度 筛选。 习惯上 人们将 日冕加 热机制 
分 成直流 和交流 两大组 。当 光球驱 动改变 边界条 件的时 标比阿 尔芬沿 冕环传 播时标 
大得 多时， 日冕中 的电流 几乎是 不随时 间变化 的直流 电流。 相反， 则 日冕中 出现的 
将 是随时 间变化 的交流 电流， 即 以波的 形式。 

日冕 不是声 波加热 早期曾 提出太 阳外层 大气的 加热源 于太阳 对流层 发出的 
噪声的 耗散， 最近的 TRACE 卫星 也观测 到了光 球声波 向上传 到冕环 的证据 [4] 。声 
波的 能量比 日冕的 能量损 失要小 100 〜 1000倍[5,6]。 于是 人们开 始寻找 磁场性 质的加 
热机制 ，日 冕加热 问题演 变成了 日 冕电流 的焦耳 (欧 姆) 耗散或 MHD 波的黏 滞耗散 
等 问题。 
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日冕中 的电流 日冕为 磁压远 大于气 压的磁 结构化 介质， 布满 了扎根 于太阳 
表 面的磁 力线， 其 足点存 在复杂 运动。 由 于冻结 效应， 日冕磁 场相应 的发展 成维持 
电流的 复杂结 构[2]。 日冕以 变化或 准静态 的方式 响应磁 力线足 点运动 从而分 散光球 
运 动产生 的巨大 能量。 

供给日 冕的能 量基本 上是穿 越其下 表面的 玻印廷 (Poynting) 矢量， 虽然 其他形 
式也 会提供 能量。 在磁流 冻结条 件下， 玻印廷 矢量能 提供约 107erg  cnT2s_1 的垂直 
能流。 如果 该能流 能真正 耗散， 就 足以提 供日冕 所需的 能量。 

直流 的耗散 电 流的耗 散需要 很小的 尺度。 如果 携带电 流区域 的填充 因子在 
1(T8 量级， 则平 均加热 率就与 观测值 在同一 量级。 这样， 电 流纤维 的直径 应该在 
500m 的 量级或 更小。 如果电 流密度 过大， 就可 能触发 等离子 体的微 (观) 不稳 定性。 

磁场 编织是 产生高 电流密 度的过 程之一  m 。光球 中 的磁力 线足点 进行随 机运动 
使日冕 中磁力 线的缠 绕随时 间不断 增加， 电流积 聚的厚 度不断 减小。 当日冕 电流在 
垂直于 磁场方 向的尺 度变到 足够小 时就会 进入耗 散模式 ，其中 最小尺 度的结 构将经 
历耗散 过程。 

使电流 聚集在 小尺度 结构中 的另一 途径是 不同磁 场系统 的相互 挤压而 自然形 
成电 流片。 与 太阳表 面磁连 接不连 续的磁 力线的 剪切运 动也可 以形成 薄的电 流层。 
X 射线增 亮源于 与这些 电流片 最终重 联相关 的耗散 。多 数日 冕 加热可 能源于 低日冕 
中超米 粒边界 附近不 断发生 的小尺 度缠绕 和重联 事件。 一个重 要的观 测事实 是宁静 
区混 合极性 的小尺 度磁流 在大约 40 小 时的时 间内由 于上述 活动而 被完全 取代。 

MHD 波 的衰减 日 冕在垂 直磁场 的方向 的各向 异性在 波的传 播中可 以产生 
相混合 和共振 行为， 两者都 有利于 波在一 定时标 内耗散 和衰减 振动， 该时标 为波的 
周期乘 以雷诺 数的三 分之一 次方的 量级。 这对振 动在冕 环的寿 命时间 内进入 耗散模 
式已 经足够 短了。 

垂 直于边 界的方 向布满 均匀磁 场的等 离子体 薄片内 激发的 剪切阿 尔芬波 ，耗散 
很 小时， 每根磁 力线将 从激发 噪声中 挑拣与 其阿尔 芬频率 共振的 频率及 其谐波 。不 
同的磁 力线上 的振动 的位相 差将变 得越来 越大： 系统相 混合。 最后耗 散引起 震动的 
衰减。 如果 维持边 界处的 激发， 进 入等离 子体薄 片的能 流通过 相混合 流中的 耗散平 
稳地 转化。 

不均 匀介质 层中共 振运动 在均匀 磁表面 的分量 也渐近 地出现 相混合 ，最 终导致 
耗散。 共振与 连续谱 中非正 态本征 模的耦 合构成 了大尺 度波运 动的吸 能源。 后者通 
过向 共振表 面传递 的波累 积泵入 的能量 [8]。 任何小 量的耗 散处理 高度相 混合流 ，将 
累积 的能量 转化为 热量。 

动力 学阿尔 文波及 其波- 粒耗散 理论， 成功 地解决 了长期 困扰日 冕加热 问题的 
波 能耗散 困难， 使这一 问题的 研究取 得了重 要的突 破性进 展[9，1<)]。 

色球 磁重联 当随机 运动的 相反极 性的光 球磁结 构发生 碰撞时 可能在 光球之 
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上几百 千米的 色球中 产生磁 重联， 从 而产生 观测到 的过渡 区爆发 事件和 X 射线亮 
点 。色 球重联 产生的 磁声激 波或向 上运动 的加热 的等离 子体流 可能对 日冕加 热作出 
贡献。 

3.  冕 加热的 准确提 法及必 要说明 

日 冕 加热的 准确提 法是日 冕加热 机制问 题研究 。研 究能量 如何传 输到日 冕并在 
那里 耗散， 进 而使日 冕温度 升高并 保持在 百万度 量级。 日冕加 热的核 心问题 是加热 
机制 问题。 目前 虽然提 出了多 种加热 机制， 但没 有一种 机制包 含前面 提到的 八个过 
程。 加热机 制中关 键问题 则是传 递到日 冕中的 能量如 何转化 成加热 日冕的 热能。 

4.  日冕加 热的难 点所在 

一 个完善 的加热 机制应 该包含 并很好 地解释 日冕加 热的八 个过程 。只有 包含了 
第 八个过 程的模 型才能 用观测 来验证 。一 个包含 这八个 过程的 机制涉 及从发 电机理 
论 到外层 大气物 理的许 多物理 过程， 是一个 系统性 工程。 目前 还没有 一个模 型包含 
上 面所列 的全部 过程。 日冕 加热的 首要问 题是加 热机制 问题， 这也是 日冕加 热中最 
困 难和最 关键的 问题。 

现 在的观 测能力 也限制 了对日 冕加热 机制的 确定。 比如， 我们观 测到的 X 射 
线亮 点每天 向日冕 注入约 8xl031  erg 的 能量， 而 日冕每 天的能 量消耗 大约是 1033 
erg。 现 代仪器 无法观 测到低 强度的 X 射线 亮点。 我 们需要 灵敏度 更高、 动 态范围 
更大的 观测仪 器来对 低强度 、小 尺度的 X 射线亮 点进行 观测， 从而判 断与之 相关的 
小 尺度磁 重联在 日冕 加热中 的 作用。 
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冕 震学、 波和 震荡在 太阳大 气中的 产生、 

传播 与证认 

Coronal  Seismology,  Excitation,  Propagation  and  Identification  of 
Oscillations  and  Waves  in  Solar  Atmosphere 

1. 冕震 学研究 的意义 

日冕是 太阳大 气的最 外层， 温度 超过百 万度， 密 度非常 稀薄， 等 离子体 几乎完 
全电 离并辐 射出远 紫外线 (EUV) 和 X 射线。 发亮的 环状结 构是日 冕在 EUV 和 X 射 
线 波段最 显著的 特征。 一般 认为日 冕的高 温特征 (或 是加热 机制) 与太 阳大气 中的磁 
场分 布内在 相关。 磁场 支配着 日冕等 离子体 的运动 并使其 结构化 为环状 。图 1 显示 
的是美 国航空 航天局 (NASA) 发 射的太 阳过渡 区和日 冕探 测卫星 (TRACE) 在 EUV 
波段拍 摄的一 个活动 区的环 系像。 太阳大 气中最 剧烈的 活动现 象如耀 斑和日 冕物质 
抛射 都与这 些磁环 的部分 爆发相 关联。 洞察 日冕 中的各 种物理 过程对 理解日 冕加 
热、 太 阳风加 速以及 日地空 间环境 的关系 (空间 天气) 至关 重要。 然而， 日冕 的观测 
研究并 非一件 易事。 一些重 要的物 理参数 如日冕 磁场、 能量输 运系数 和非均 匀特征 
尺度等 无法或 很难通 过直接 观测来 得到。 这正是 冕震学 产生的 动机。 日冕中 存在着 
大量 的波动 现象。 类似 于地震 学通过 分析和 模拟地 震波来 推断地 球内部 构造， 利用 


图 1 

(a)  TRACE 卫星在 EUV 波段观 测到的 温度约 为一百 万度左 右的活 动区日 冕 环系， （b) 微 耀斑激 发慢磁 
声驻 波的示 意图， （c) 强耀斑 激发冕 环横向 扭曲振 动的示 意图。 
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日冕 中存在 的各种 波动现 象来确 定难以 直接测 量的日 冕 大气结 构参数 ，这就 是冕震 
学[1]。 冕 震学是 太阳物 理的一 个新兴 分支。 根据 所研究 的波动 现象传 播范围 不同， 
可分为 局部冕 震学和 大尺度 冕震学 。 前 者研究 沿着冕 环传播 的局部 波动， 而 后者研 
究可能 传播至 整个日 面 的全球 波动。 

2. 日 冕大气 中的磁 流体波 和振动 的探测 

(1) 局部冕 环振动 

局部冕 震学是 20 世纪 80 年代基 于磁环 波动理 论提出 的[2]。 在标准 模型中 ，一 
个冕环 被简化 为一根 笔直均 匀的磁 柱体。 磁 环内部 的等离 子体密 度比外 部高， 因此 
形成 一个能 束缚波 动的共 振腔。 磁化等 离子体 中的波 动非常 复杂。 磁 力和热 压力相 
互作用 形成一 种同时 具有磁 力和声 波特性 的波动 现象被 称为磁 流体波 。理论 预言冕 
环 中可以 存在四 种主要 类型的 磁流体 振动。 一 种叫慢 磁声模 (slow  magnetoacoustic 
mode)。 冕环中 的慢磁 声波很 像吹箫 时产生 的声波 振动， 波在 环中传 播引起 等离子 
体 沿环来 回振动 (图 lb)。 还有一 种叫快 扭曲模 (fast  kink  mode), 它使冕 环左右 摇摆， 
有点像 被弹拨 的琴弦 (图 lc)Q 第三 种叫快 腊肠模 (fast  sausage  mode), 它使磁 环产生 
周 期性的 脉动， 犹如一 根香肠 不断地 收缩和 膨胀。 最后 一种叫 扭转阿 尔芬模 
(torsional  Alfven  mode) , 它 引起等 离子体 围绕环 轴交替 地正向 和反向 旋转。 扭转阿 
尔芬波 被认为 是由光 球向日 冕输运 能量最 有效的 波形式 ，在日 冕加热 的波机 制中扮 
演重要 角色， 因而 也是研 究人员 最期待 发现的 一种。 观 测上除 了利用 以上提 到的物 
理特性 来区分 这四种 磁流体 模外， 还常常 利用共 振周期 来证认 它们。 冕环的 共振周 
期由环 长和波 沿环传 播的速 度决定 。不 同的 波类型 具有不 同的特 征波速 。在冕 环里， 
慢磁声 波以近 于声速 (几 百千米 / 秒) 传播， 扭转阿 尔芬波 以阿尔 芬速度 (正比 于磁场 
强 度反比 于等离 子体密 度的平 方根； 几 千千米 / 秒) 传播， 而快 扭曲波 和快腊 肠波以 
更快 的波速 传播。 对典型 的活动 区冕环 (长 度约几 十万千 米)， 理论估 计慢磁 声模的 
基 频周期 为几十 分钟的 量级， 扭 转阿尔 芬模和 快扭曲 模的基 频周期 为几分 钟的量 
级， 而快 腊肠模 因为低 频泄漏 通常不 存在基 频模而 是以高 次谐波 的形式 存在， 周期 
为几 秒钟的 量级。 

20 世纪 七八十 年代， 冕 环振动 的证据 大多来 自太阳 射电时 间序列 观测。 由于 
缺乏 冕环几 何参数 和其他 物理量 的可靠 测量， 局部 冕震学 一直处 于萌芽 阶段， 直到 
九 十年代 美欧合 作的空 间太阳 和日球 天文台 (Solar  and  Heliospheric  Observatory, 
SOHO) 和 TRACE 卫 星发射 上天， 利用 具有高 时空分 辨率的 EUV 成 像仪和 光谱仪 
才 第一次 明确证 认了冕 环快扭 曲模和 慢磁声 模振动 ，大 大促进 了相关 波动理 论的发 
展， 也使 局部冕 震学真 正成为 现实。 

冕环快 扭曲模 振动是 TRACE 卫星的 瞩目发 现[3]。 发 生在图 1(a) 所示活 动区中 
部 的一个 强耀斑 使周围 许多冕 环产生 了周期 约为几 分钟的 整体横 向摆动 ，可 能是由 
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耀 斑爆炸 激波激 发的。 利用 冕环振 动周期 与磁场 强度的 关系， 学者们 推断出 环内磁 
场约 为几十 高斯。 尽 管测量 精度还 很低， 但这个 事例展 示了局 部冕震 学的诱 人应用 
前景， 因为目 前还没 有其他 技术可 以直接 测量温 度高达 百万度 的日冕 等离子 体中的 
微弱 磁场。 观 测上这 类冕环 振动事 件非常 罕见， 而 且振动 激发似 乎具有 选择性 ，即 
一组冕 环中常 常只有 一小部 分发生 振动， 其 中的原 因尚不 清楚。 快扭 曲模振 动的快 
速衰 减机制 是目前 研究最 关注的 焦点， 也 是备受 争议的 问题。 比较接 受的理 论有与 
非 均匀内 部结构 相关的 共振吸 收机制 和与环 弯曲相 关的侧 向波泄 漏机制 。也 有人认 
为可 能是由 窄带观 测的温 度选择 效应造 成的。 因 此要解 决这些 问题， 一方面 需要发 
展温度 覆盖范 围更宽 的多波 带高分 辨成像 观测， 另一方 面需要 发展更 接近现 实条件 
的三 维理论 模型。 

与微耀 斑相关 的热冕 环纵向 振动是 SOHO 上的 EUV 成像 光谱仪 (SUMER) 的意 
外重 大发现 [4]。 周期为 10 〜 30 分 钟左右 的多普 勒速度 振动在 形成温 度高达 600 万度 
的 铁离子 (Fe  XIX) 谱 线中被 观测到 (图 2)。 结 合从日 本阳 光卫星 (Yohkoh) 上的软 X 
射线 望远镜 (SXT) 所获 得的冕 环图像 观测， 这些振 动被证 认为慢 磁声驻 波振动 。热 
环 振动的 衰减非 常快， 通 常只能 观测到 2 〜 3 个 周期， 这 主要是 由起主 导作用 的热传 
导 耗散造 成的。 目 前慢模 共振研 究的主 要难题 有：① 它是 如何被 快速激 发的？ 
② 它的 激发是 否具有 温度依 赖性？ 尽管 一些证 据表明 慢模共 振是由 冕环足 点附近 
的小 (或 微) 耀斑激 发的， 但这一 结论仍 需观测 进一步 证实。 目 前理论 上尚不 能满意 
解释慢 模共振 为何能 在不到 一个周 期的短 时间内 形成。 最新的 二维和 三维数 值模拟 
显 示伴随 耀斑产 生的快 磁声波 可能对 慢模共 振的快 速激发 起一定 作用。 慢 模共振 


图 2 日 冕环中 的声 波共振 观测。 左图为 YOHKOH/SXT 软 X 射 线望远 镜观测 到的日 冕热 
环。 中图和 右图为 SOHO/SUMER 远 紫外光 谱仪观 测到的 形成温 度超过 600 万度的 铁离子 
谱 线强度 和多普 勒速度 时间演 化像。 冕环 声波共 振可以 清楚地 在多普 勒速度 图中被 看到。 

左图 中的白 色竖 线为光 谱仪狭 缝所在 位置。 
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目 前只在 600 万〜 1000 万度的 高温环 中被观 测到。 这有 些出乎 意料， 因为理 论上并 
没 有这样 的限制 。尚 不清楚 没有在 低温冕 环中观 测到慢 模共振 是否是 跟幅度 太弱有 
关。 

除 了慢模 驻波， 还发现 日冕环 中存在 慢磁声 行波。 SOHO 卫星上 的远紫 外成像 
望远镜 (EIT) 最 先在活 动区边 缘的扇 形冕环 中观测 到向外 传播的 准周期 性强度 扰动， 
这 一现象 随后被 TRACE 卫星证 认[5]。 这些 强度扰 动的传 播速度 大约为 100 〜 150 千 
米 / 秒， 接近日 冕中的 声速。 这些 波衰减 很快， 只能在 靠近冕 环足点 附近被 看见。 
这些波 的源被 认为是 来自太 阳内部 的震动 (例 如， 太 阳的五 分钟震 荡)， 然而 它们的 
衰减机 制却直 接跟冕 环结构 有关。 因此利 用冕震 学方法 或许有 希望获 得有关 冕环足 
底 的结构 参量， 对揭 开维持 冕环发 亮的加 热机制 有重要 意义。 目前关 于慢磁 声行波 
研究的 难点有 ： （1) 它是 如何产 生的？ （2) 如何 利用它 对温度 的依赖 性反演 冕环内 
部 的精细 结构？ （3) 它 和冕环 中的持 续等离 子体出 流有何 关系？ 通 常来自 太阳内 
部的 声波震 荡绝大 部分在 光球和 过渡区 被反射 回去。 然而当 存在磁 场时， 太 阳表面 
声 模震荡 (p-mode) 有可 能通过 隧道效 应到达 日冕。 这 能解释 周期为 3 分钟和 5 分钟 
的行 波来源 ，但却 无法解 释最近 发现的 周期为 12 分钟和 25 分钟 的谐波 是如何 产生， 
因 为这些 低频波 的周期 远大于 声波在 太阳表 面的截 止周期 (约为 3 分 钟)。 

快腊肠 模和扭 转阿尔 芬模在 观测上 还没有 得到明 确证认 。在 耀斑 开始的 几分钟 
经 常在射 电和硬 X 射线 波段 出现快 速强度 脉动， 这可能 是由快 腊肠波 造成的 。能 
量在冕 环中突 然释放 可以触 发这种 振动， 然而所 引起的 环径向 变化太 小尚不 能被目 
前的观 测直接 分辨， 我们所 看见的 强度扰 动是由 环截面 的周期 性变化 产生的 等离子 
体密度 扰动和 磁通量 扰动导 致的。 扭转 阿尔芬 波是最 难被探 测的。 它 是一种 不可压 
缩波， 因 此不会 引起冕 环的任 何强度 变化， 另外 它也不 会使冕 环产生 任何空 间位置 
变化。 唯一 手段是 利用光 谱方法 探测沿 环的径 向分布 的多普 勒速度 变化。 扭 转阿尔 
芬波使 等离子 体围绕 环轴做 周期性 旋转， 因 此环轴 两侧的 多普勒 速度应 当反向 ，并 
且 每半个 周期反 转一次 符号。 目前 冕环的 EUV 成像光 谱观测 尚远不 能达到 所需的 
要求 (采 样速度 <1 幅 / 分 钟)。 

(2) 日 冕大尺 度波动 

最早 诊断到 日冕激 波的观 测特征 是射电 II 型暴， 它 表现为 暴源以 1000 千米每 
秒 的速度 在日冕 中向上 传播， 被解 释为日 冕快磁 声波。 由于 20 世纪 70 年代 以前人 
们 尚不知 日冕物 质抛射 现象， 因此 这种快 磁声波 被解释 为由耀 斑的压 力脉冲 产生。 
待日冕 物质抛 射现象 被深入 研究后 ，先后 有人分 别从观 测和理 论上提 出这种 快磁声 
波可 能是由 日冕物 质抛射 驱动。 

20 世纪 60 年 代初， 美 国同行 发现大 耀斑发 生后， 经常 可以在 Ha 线翼 波段观 
测到 一个窄 的波前 远离耀 斑区， 速度在 500 〜 2000 千米 每秒的 范围。 这种波 动现象 
被后人 称为莫 尔顿波 (Moreton  wave)。 但是， 这 个在色 球层观 测到的 波动现 象却不 
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能 由色球 磁声波 解释， 因 此困惑 了太阳 物理界 数年。 至 60 年 代末才 被成功 地解释 
为耀斑 爆发产 生的磁 声波在 日冕中 传播， 其足点 扫过色 球层， 产生在 Ha 线 翼波段 
观测到 的莫尔 顿波。 该理论 预言存 在耀斑 产生的 日冕磁 声波， 而且该 波会锐 化形成 
激波， 产生 II 型射 电暴。 然而， X 射线 和紫外 望远镜 上天后 几十年 内并未 发现这 
个波。 因此， 相关的 研究相 对比较 沉寂。 1997 年， SOHO 卫星 搭载的 EIT 望远镜 
在日 冕物 质抛射 暨耀斑 爆发后 发现在 日冕出 现的大 尺度波 动现象 。该 波动现 象通常 
称 为日冕 £叮波[6]。 这种 波动现 象也可 以由色 球的氦 10830 埃单 色像观 测到。 目前， 
国 际上较 大部分 同行认 为它就 是色球 莫尔顿 波对应 的日冕 磁声波 ，而 且相当 一部分 
同行 认为该 波动是 由耀斑 的压力 脉冲产 生的。 然而， EIT 波的 很多观 测特征 无法用 
这一 理论来 解释。 为此， 国 内外同 行提出 一些新 的机制 来解释 EIT 波， 如 磁环逐 
渐拉升 模型及 磁重联 模型等 [7]。 但仍 然众说 纷纭， 国内 外同行 正在就 此课题 进行激 
烈的 争论。 在如下 几个方 面有望 在未来 的几年 里取得 突破性 的进展 ： （1) 射电 II 
型暴 (尤其 是米波 II 型暴) 是 由耀斑 产生的 还是日 冕物质 抛射驱 动的？ （2) 莫 尔顿波 
是 由耀斑 产生的 还是日 冕物质 抛射驱 动的？ （3) 日冕 EIT 波的 物理本 质：是 快磁声 
波还 是表观 传播？ （4) 日冕 EIT 波和日 冕物质 抛射、 耀斑及 II 型射 电暴的 关系； 
(5) 如何 将日冕 EIT 波的 观测应 用到全 球冕震 学中。 

3. 冕震 学的前 景展望 

现在日 冕环的 快扭曲 模振动 和慢磁 声驻模 振动都 已被应 用于推 断冕环 磁场, 
尽管精 度还非 常低， 但它有 赖于观 测精度 的提高 和相关 理论的 完善。 此外， 利用 
一次谐 波和基 模的周 期比相 对于均 匀媒介 条件下 的偏差 可以推 出冕环 的压力 标高。 
最近， 日美 合作发 射的日 出卫星 (Hinode) 上的 EUV 成像 光谱仪 (EIS) 同时观 测到慢 
磁 声行波 的强度 和速度 扰动， 利 用这一 观测可 以推断 冕环温 度和磁 场倾角 等物理 
参数。 冕 震学现 已成为 太阳物 理学中 最热门 的分支 之一。 相 信美国 航空航 天局最 
新发 射的太 阳动态 天文台 (SDO) 上 的太阳 大气成 像集成 望远镜 (AIA) 以其前 所唯有 
的 高时空 分辨率 和宽温 度动态 范围将 为冕震 学的成 熟发展 提供新 的历史 机遇。 
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10000 个科学 难题. 天 文学卷 


太 阳大气 中的阿 尔文波 及其波 -粒相 互作用 


Alfven  Wave  and  Wave-Particle  Interaction  in  the 
Solar  Atmosphere 


太阳是 离我们 最近， 因 而能进 行高分 辨率观 测和详 细研究 的普通 恒星， 其表 
面大气 层可分 为以中 性气体 为主的 光球层 (导 电磁流 体)、 处 于部分 电离状 态的色 
球层和 完全电 离的日 冕层。 这些 具有不 同电磁 特性的 大气层 通常为 太阳磁 场贯穿 
并 发生电 动力学 耦合。 而 其中的 等离子 体波、 特别是 阿尔文 波及其 波-粒 相互作 
用在太 阳大气 的能量 传输和 转化、 日冕 加热、 结构形 成等动 力学现 象中起 着重要 
作用。 不过， 由于天 文观测 条件的 限制， 长期 以来太 阳大气 中阿尔 文波的 研究几 
乎都局 限于理 论上的 探讨， 而缺 乏直接 的观测 证据。 这样的 局面直 到最近 才有了 
较大的 改变。 

1. 太 阳大气 中 阿尔文 波和动 力学阿 尔文波 的观测 

瑞典 物理学 家阿尔 文教授 (H.  Alfven) 于 1942 年 发现在 导电流 体中磁 力线的 
横向振 荡将引 起一种 能沿磁 力线有 效输运 能量的 基本波 动模式 (后 称之为 阿尔文 
波) [1]， 并在 此基础 上进一 步发展 和建立 了现在 被广泛 应用于 各类宇 宙等离 子体现 
象研究 的磁流 体力学 理论， 而 阿尔文 教授也 因此于 1970 获 得诺贝 尔物理 学奖。 
尽管阿 尔文波 在太阳 大气、 特别是 日冕加 热问题 的研究 中一直 受到广 泛关注 ，但 
是它 们在太 阳大气 中的观 测证认 直到最 近才取 得重要 进展。 2006 年 发射的 Hinode 
卫星 的高分 辨率观 测分析 显示了 太阳大 气中普 遍存在 阿尔文 波的直 接观测 证据。 
如 De  Pontieu 等 发现色 球层存 在速度 振幅为 10-25  km/s 的强阿 尔文波 扰动， 它所 
携带 的能量 通量足 以满足 日冕加 热和太 阳风加 速的能 量需求 [2];  Okamoto 等分析 
发现日 珥精细 结构的 横向振 荡与阿 尔文波 模式有 关[3];  Cirtain 等发现 X 射线 喷流 
的横 向振荡 也是由 阿尔文 波扰动 引起的 [4]。 这 些周期 为几分 钟的低 频阿尔 文波由 
于具 有沿磁 场输运 能量的 显著特 征而在 太阳大 气的能 量传输 现象中 起重要 
作用。 

另外， 利 用我国 宽频带 太阳射 电频谱 仪高分 辨观测 资料的 分析， Wu 等 对太阳 
微波漂 移脉冲 事件物 理特征 的分析 显示， 它们可 能来自 动力学 阿尔文 波捕获 电子的 
回旋脉 泽辐射 [5]。 与 通常磁 流体力 学理论 下非色 散的阿 尔文波 不同， 这些周 期仅几 
十毫 秒的动 力学阿 尔文波 是波长 接近微 观粒子 动力学 特征尺 度的短 波长色 散阿尔 
文波 [6]。 它们 最显著 的特征 之一是 具有平 行于背 景磁场 的扰动 电场， 因而其 波-粒 
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相 互作用 能在日 冕 加热和 粒子加 速等能 量转化 现象中 起重要 作用。 

2. 太阳 大气中 动力学 阿尔文 波的波 -粒相 互作用 

近十 年来， 随 着分辨 率的不 断提高 (如 Yohkoh,  SOHO,  TRACE,  Hinode 等卫星 
和地面 太阳射 电频谱 仪)， 观 测分析 显示太 阳磁等 离子体 大气呈 现越来 越复杂 、越 
来 越精细 的动力 学结构 和演化 特征。 特别 是进一 步的分 析研究 表明， 伴随这 些精细 
结构及 其动力 学演化 过程的 小尺度 色散等 离子体 波及其 波-粒 相互作 用与日 冕磁等 
离 子体的 非均匀 加热和 瞬变增 亮现象 有着密 切联系 。日 冕加热 现象的 长期观 测分析 
和理论 研究也 认为， 低 频阿尔 文波是 能量传 递到日 冕等 离子体 区的最 有效和 最适当 
的输 运方式 之一， 其关键 困难在 于阿尔 文波在 日冕等 离子体 中缺乏 有效的 耗散机 
制， 以及这 一能量 耗散机 制与日 冕 非均匀 磁化等 离子体 精细结 构及其 动力学 演化间 
的相互 联系。 

作 为短波 长色散 阿尔文 波的动 力学阿 尔文波 可以提 供波- 粒能量 转移的 有效机 
制。 这一事 实已为 空间等 离子体 、特 别是极 光等离 子体的 卫星实 地探测 研究所 证实。 
近 年来， 人们已 经开始 注意到 太阳光 球-色 球-日 冕的大 气结构 与地球 极区热 层-电 
离 层-磁 层结构 间在磁 等离子 体动力 学特征 上的类 似性， 并 对太阳 大气， 特 别是日 
冕等离 子体的 动力学 阿尔文 波加热 机制进 行了一 系列的 探索、 研究。 例如， Voitenko 
等的研 究发现 耀斑磁 重联产 生的高 能离子 束能直 接激发 动力学 阿尔文 波[7]， 而高能 
电子束 激发的 Langmuir 波也能 通过波 -波稱 合导致 动力学 阿尔文 波的非 线性激 
发[8]。 同时， 他们也 指出这 些动力 学阿尔 文波在 太阳耀 斑和高 层大气 等离子 体的加 
热过 程中具 有重要 作用。 

针对日 冕 等离子 体加热 高度结 构化的 非均匀 特征， Wu  &  Fang 在一系 列研究 [9] 
中 详细研 究了动 力学阿 尔文波 在太阳 大气磁 等离子 体中的 经典和 反常耗 散机制 ，发 
现动力 学阿尔 文波在 冕环、 冕羽等 稀薄、 高 温的太 阳磁化 等离子 体结构 中由于 
Landau 阻尼的 反常耗 散机制 不仅能 有效加 热等离 子体， 而且 其加热 机制对 局部磁 
等 离子体 参数的 依赖性 也能很 好地解 释这些 结构亮 度分布 的观测 特征。 同时， 他们 
的研究 也指出 在密度 和温度 较低的 色球层 ，动力 学阿尔 文波的 经典欧 姆耗散 在黑子 
上色 球层反 常增亮 的加热 现象中 也可能 起重要 作用。 

延伸日 冕是太 阳风加 热和加 速的重 要起源 区域， SOHO 卫星 上紫外 分光日 冕仪 
(UVCS) 的观测 发现自 1.5 至 几个太 阳半径 的延伸 日冕中 重离子 成分具 有“反 常”能 
化 行为， 不仅重 离子的 垂直温 度远大 于平行 温度， 而且离 子能量 随其质 量显著 增大。 
这 一反常 的能化 行为自 1997 年被报 道以来 引起了 太阳物 理学研 究的广 泛关注 ，一 
直是近 十年来 的研究 热点， 被视为 SOHO 卫 星最重 要的科 学发现 之一。 Wu  &  Yang 
系统研 究了动 力学阿 尔文波 与重离 子成分 的相互 作用， 发现动 力学阿 尔文波 能导致 
少 量重离 子的各 向异性 和质- 荷依赖 性能化 机制， 并很 好地解 释了这 一反常 加热现 
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象及其 径向分 布特征 [1' 

上述这 些研究 工作不 仅为解 决长期 困扰日 冕加热 问题的 波能耗 散困难 提供了 
重要 的理论 依据， 而且 对其他 天体磁 大气加 热问题 (如 吸积 盘冕、 星系热 晕等) 的研 
究也具 有普遍 的科学 价值。 

3. 发展趋 势和前 沿问题 

当然， 太阳 大气中 的阿尔 文波无 论在观 测分析 方面还 是在理 论研究 方面， 都还 
有 许多重 要的问 题尚待 解决。 例如 ： （1) 太阳大 气中阿 尔文波 的观测 还需进 一步详 
细研究 ，三维 的等离 子体波 传播图 像和精 确的等 离子体 环境参 数是明 确证认 阿尔文 
波， 特 别是动 力学阿 尔文波 的重要 条件； （2) 动 力学阿 尔文波 的激发 机制、 传播模 
型和 反射现 象等都 是需要 进一步 深入研 究的关 键理论 课题； （3) 不同 尺度阿 尔文波 
间的 波-波 耦合和 动力学 阿尔文 波的波 -粒相 互作用 机制； （4) 此外， 磁场重 联过程 
尽管已 经被广 泛接受 为最有 效的磁 能释放 机制， 但是其 中磁场 能量如 何向粒 子能量 
转化 的关键 问题仍 然有待 进一步 的深入 研究， 而 动力学 阿尔文 波的激 发与波 -粒耗 
散也是 值得关 注的焦 点之一 。这些 问题不 仅与各 种太阳 大气磁 等离子 体精细 结构及 
其非 均匀加 热现象 有密切 联系， 而 且也是 认识近 地空间 环境和 空间天 气现象 物理规 
律最 核心的 理论 问题。 

上述 问题的 解决需 要以下 三方面 的努力 ： （1) 高时 空分辨 率的太 阳观测 卫星的 
联 合观测 (如 Hinode 和 STEREO) 将为阿 尔文波 的相关 理论研 究提供 更好的 观测参 
数 和限制 条件； （2) 数 值模拟 研究： 数值 模拟是 一种非 常有力 的研究 工具， 能直观 
地 展现波 -粒相 互作用 以及波 能耗散 的物理 图像， 有助于 更好地 理解日 冕加热 、高 
能 粒子加 速以及 爆发活 动等现 象的微 观物理 机制； （3) 实验 室模拟 研究： 对 太阳等 
离子体 活动现 象和精 细结构 进行深 入细致 的实验 研究， 如美国 加州大 学洛杉 矶分校 
的 等离子 体物理 实验室 利用自 建的等 离子体 实验装 置对阿 尔文波 、特 别是动 力学阿 
尔文波 的激发 与传播 、反常 耗散和 无碰撞 阻尼、 以及非 线性相 互作用 等过程 进行了 
一系列 的实验 研究。 
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太阳 射电辐 射机制 

Solar  Radio  Emission  Mechanisms 


1. 太阳射 电辐射 机制的 重要性 


人 类进行 天文观 测的主 要乃至 全部信 息均来 源于不 同天体 产生的 射电、 红外、 
可 见光、 紫外、 X 射线、 y 射 线等不 同波段 的电磁 辐射。 天文学 作为一 门实验 科学， 
却 不同于 其他物 理实验 的是： 除 少数近 地天体 之外， 我 们几乎 无法对 绝大多 数天体 
进行 实地、 主动和 重复的 实验； 只 能从观 测到的 不同波 段的电 磁辐射 来推测 或反演 
所 在天体 的物理 特性。 在此过 程中， 我们 首先需 要清楚 地了解 产生不 同波段 的电磁 
辐射 的物理 机制。 由此 可见， 天体 辐射机 制始终 是天文 学基础 的重中 之重。 

对于太 阳物理 而言， 尤其 是对人 类近地 环境可 能产生 巨大威 胁的太 阳爆发 ，射 
电波段 的观测 具有特 殊的重 要性。 比如对 人类近 地环境 威胁最 大的日 冕物质 抛射经 
由日冕 传播至 地球， 而不同 波长的 射电辐 射是对 其进行 全程监 测的唯 一可能 的信息 
来源。 

研究太 阳射电 辐射机 制的重 要性还 在于其 复杂性 。不 同波 长的射 电辐射 可能来 
自于完 全不同 的物理 过程， 例如， 轫致 辐射、 回 旋同步 辐射、 等 离子体 辐射、 回旋 
脉泽辐 射等； 即使在 同一波 长也可 能存在 多种辐 射机制 (图 1)。 与此 同时， 太阳射 
电 辐射还 受到多 种吸收 机制的 限制， 包 括自由 -自由 吸收、 自 吸收、 回 旋共振 吸收、 
Razin 效 应等。 上述 辐射和 吸收过 程的理 论框架 原则上 在电动 力学基 础教材 中已经 
奠定； 然而， 求解麦 克斯韦 方程的 前提是 电流和 电荷的 分布为 已知。 实际情 况是: 
产 生射电 辐射的 日冕为 高度电 离的等 离子体 ，射 电辐射 和带电 粒子相 互作用 且耦合 
为 一体。 因此， 我 们无法 预知等 离子体 电流和 电荷的 分布， 必 需联立 求解电 动力学 
和统 计力学 方程， 即等离 子体动 力学方 程组， 其复杂 程度达 到了经 典物理 之最。 

太阳 射电辐 射是由 日冕中 的热或 非热带 电粒子 通过不 同的物 理机制 所产生 ，这 
些带 电粒子 的性质 和起源 (加热 或加速 过程) 是 太阳物 理研究 的极其 重要的 科学目 
标。 比如我 们通过 射电辐 射在时 间-频 率两维 平面上 的显示 (即 “ 动态频 谱”） ，可 
能 直接获 取产生 射电辐 射的带 电粒子 的运动 速率。 通 常的情 况是： 在 满足理 论对观 
测 的完整 和自洽 解释的 基础上 ，我 们可把 观测数 据代入 理论模 型以反 演带电 粒子的 
性质。 由于存 在各种 可能的 机制对 带电粒 子进行 加热或 加速， 比如， 某些低 频等离 
子体波 动可能 作为磁 场能量 转化为 带电粒 子热能 和动能 的媒介 或传递 ，而对 这些等 
离子体 波动我 们同样 也是无 法直接 测量的 ，只能 通过电 磁辐射 信号的 调制和 等离子 
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10  kHz  100  kHz  1  MHz  10  MHz  100  MHz  1  GHz  10  GHz 

频率 

图 1 不同 日冕高 度产生 的射电 辐射频 率和对 应辐射 机制的 示意图 。曲 线表示 射电辐 射的各 
特征 频率随 高度的 变化； 其中， 实 线表示 等离子 体频率 &， 由 等离子 体密度 的标准 模型所 
得； 虚线 表示自 由-自 由辐射 的光学 厚度为 1(/V=1), 是 从等离 子体密 度和温 度模型 所得； 图 
右下角 的 电子回 旋频率 /« 及其谐 波随 高度的 变化曲 线则是 从低日 冕的磁 场模型 所得。 

2. 基 本的理 论框架 

我们 可以把 太阳射 电辐射 (吸 收) 机 制的基 本理论 框架大 体分为 两类： 

(1) 经典电 动力学 

基于 电动力 学的理 论框架 ，假 定电磁 辐射的 能量只 占带电 粒子能 量的很 小一部 
分， 从而 可以忽 略电磁 辐射对 带电粒 子的反 作用。 对于 给定的 热或非 热带电 粒子的 
能量分 布及辐 射介质 的环境 参数， 我们可 直接求 解麦克 斯韦方 程组， 得到电 磁场的 
时 空变化 规律； 还可 通过时 间的傅 里叶变 换得到 电磁场 的谱。 我们进 一步假 设电磁 
场 的发射 和吸收 满足辐 射平衡 条件， 以及 带电粒 子与环 境介质 满足热 动平衡 条件， 
可 用基尔 霍夫定 律求出 电磁场 的发射 和吸收 系数; 进而 求出电 磁场在 介质中 的吸收 
长度 (通常 称之为 光学厚 度）。 

按照上 述理论 框架， 我 们原则 上可以 处理回 旋同步 辐射、 轫致 辐射、 回 旋共振 
吸收 和自由 -自由 吸收等 机制。 英国著 名的物 理学家 R.  Ramaty(RHESSI 卫 星首字 
母命 名者) 于 1969 年完成 了太阳 微波辐 射的主 要机制 —— 回旋 同步辐 射的奠 基性工 
作[1]， 以该论 文的理 论公式 编写的 程序至 今仍在 太阳物 理软件 (SSW) 中广泛 使用。 
与此 同时， 日 本学者 T.  Takakura 也对 上述理 论进行 了系统 地研究 [2]。 这里需 要说明 
的是： 回旋同 步辐射 是由几 十到几 百电子 伏特的 中等相 对论电 子在背 景磁场 中作回 
旋运 动时所 产生； 弱相对 论电子 (热 电子) 在 磁场中 的辐射 机制被 称为回 旋共振 辐身寸 
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或 “磁” 轫致 辐射； 极端 相对论 电子在 磁场中 的辐射 则被称 为同步 辐射。 

此后 还有大 量科学 家对回 旋同步 辐射理 论做出 补充和 完善， 这里 要提及 的是， 
G.  A.  Dulk 等于 1982 年从 严格的 回旋同 步辐射 的发射 和吸收 系数提 出系列 的近似 
公式， 使后人 能够较 方便的 理解和 使用该 理论， 因 而得到 了广泛 地应用 。在 1985 
年天体 物理年 评的期 刊中， G.A.  Dulk 系 统归纳 了由热 和非热 电子产 生的回 旋共振 
辐射、 回 旋同步 辐射、 同步 辐射、 轫致辐 射等机 制的近 似公式 [3]。 当然， 该 近似必 
须在一 定条件 下才能 使用， 对此我 们在另 一专题 “日 冕磁场 的射电 诊断” 中 进行了 
详细 讨论。 

(2) 等 离子体 动力学 

正如著 名的俄 国学者 V.  L.  Ginzburg 的著作 “电磁 波在等 离子体 中的传 播”指 
出：采 用上面 的电动 力学理 论框架 处理太 阳射电 辐射时 用到的 辐射平 衡和热 动平衡 
等近 似只能 适用于 稳态或 准稳态 的辐射 (吸 收) 过程； 对 于太阳 耀斑和 日冕物 质抛射 
这样剧 烈变化 的天体 辐射显 然不能 使用上 述假定 ，必须 代之以 麦克斯 韦方程 和统计 
力学 方程的 联立， 即等 离子体 动力学 的理论 框架。 用经典 电动力 学处理 的辐射 (吸 
收) 机 制属于 非相干 的范畴 ，即 多个带 电粒子 的辐射 (吸 收) 等于 单个带 电粒子 的辐射 
(吸 收) 的简 单代数 求和。 对等离 子体动 力学的 情形， 由 于波和 粒子的 相互作 用的计 
入， 从而包 含了相 干辐射 (吸 收) 的 成分， 导 致等离 子体能 量或动 量具有 广义的 形式， 
不再等 于单个 带电粒 子的能 量或动 量的简 单代数 求和。 

用 等离子 体理论 框架处 理太阳 射电辐 射的一 个典型 例子是 所谓等 离子体 辐射， 
其基 本思想 是由俄 国学者 V.  L.  Ginzburg 和 V.  V.  Zheleznyakov 首 先提出 来的。 由于 
等 离子体 中的朗 缪尔波 是很容 易被非 热电子 所激发 ，其 频率由 当地等 离子体 密度决 
定。 然 而朗缪 尔波是 一种静 电波， 必 须经过 某种波 -粒子 或波- 波相互 作用才 能转化 
为天文 仪器能 够观测 到的电 磁波。 这 一辐射 机制是 经典电 动力学 所无法 预期的 ，比 
较成功 地解释 了米波 和分米 波段的 各类太 阳射电 爆发; 许多地 球轨道 附近的 空间卫 
星直接 证实了 太阳耀 斑或日 冕 物质抛 射加速 的非热 电子、 当地 的等离 子体频 率附近 
的郎缪 尔波， 和各类 射电爆 发之间 的共 生关系 。著名 的澳 大利亚 等离子 体物理 学家， 
D.  B.  Melrose 在 1990 年的 天体物 理年评 中对等 离子体 辐射机 制给出 了综述 性的总 
结。 还有一 本值得 推荐的 书籍是 D.  J.  Mclean 等 编著的 “太阳 射电物 理”， 在该书 
中 对米波 段的各 类射电 爆发的 观测特 征和理 论模型 给出了 比较全 面的介 绍[4]。 

用等离 子体理 论框架 处理太 阳射电 辐射的 另一个 成功的 例子是 所谓电 子回旋 
脉泽辐 射机制 。美国 马里兰 大学的 著名等 离子体 物理学 家吴京 生教授 用该理 论解释 
了 地球极 光区的 千米波 辐射， 其 核心思 想是考 虑波- 粒子共 振相互 作用， 并 且在共 
振 条件中 计入了 相对论 效应， 极大 地提高 了等离 子体不 稳定性 放大电 磁波的 效率。 
后人又 把该理 论应用 于太阳 射电波 段的毫 秒级尖 峰辐射 。有关 该理论 的详细 情况可 
参考 吴京生 1985 年 撰写的 空间科 学评述 的总结 文章， 也可参 考吴京 生教授 和陆全 
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康教授 合著的 “电子 回旋激 射不稳 定性： 一 种射电 机制”  一书 [5]。 同样， 等 离子体 
理论 框架也 可用来 处理某 些很强 的吸收 机制， 如回 旋共振 吸收、 Razin 效应等 。前 
者实际 上就是 电子回 旋脉泽 辐射的 逆过程 ，后者 则是考 虑等离 子体色 散关系 对于回 
旋同步 辐射的 影响。 

3.  尚 未解决 的问题 

经典的 回旋同 步辐射 等机制 看起来 已经建 立了完 整的理 论体系 ，但 实际 上仍有 
许多需 要完善 之处。 比如： 辐射源 区的环 境参数 (特别 是背景 磁场) 的不 均匀性 ，目 
前已有 一些偶 极磁场 的近似 处理， 但 与实际 情况仍 然相去 甚远。 一个 更具挑 战性的 
工作是 ：如何 从经典 辐射理 论和太 阳射电 的观测 反演那 些我们 感兴趣 却又无 法直接 
测量 的物理 参数。 如环境 参数， 其中 最重要 的莫过 于辐射 源区的 磁场， 对此 我们将 
在 另一个 专题中 讲述； 此外有 产生辐 射的带 电粒子 的性质 ，以 及这 些粒子 被加热 (速) 
的 机制； 其 中一个 有兴趣 的工作 是采用 太阳微 波和硬 X 射线数 据的联 合诊断 ，因 
为两 者来源 于共同 的非热 电子的 贡献， 然而， 两者之 间存在 几个数 量级的 粒子数 
差异。 

在等离 子体理 论方面 也有大 量需要 进行的 工作： 即 便等离 子体辐 射机制 已经被 
广泛 用于太 阳射电 辐射， 但 该机制 仍然有 许多不 清楚的 地方。 近期曾 有人采 用粒子 
模 拟的方 法对各 种静电 和电磁 等离子 体波的 因果关 系进行 了细致 的研究 ，到 目前为 
止， 关 于电磁 波的基 波辐射 机制仍 然存在 较大的 疑问。 另 外一个 大的问 题是， 观测 
到的郎 缪尔波 的强度 往往不 足以解 释对应 的射电 辐射， 或者需 要很高 的波- 波转换 
效率; 近期的 ULYSSES 卫星 还发现 射电辐 射频率 远远高 于当地 的郎缪 尔波的 频率， 
因此， 射 电辐射 和郎缪 尔波之 间的因 果关系 受到了 质疑。 

受 电子回 旋脉泽 机制的 启发， 一 个很自 然的想 法是： 是否 可以带 电粒子 直接放 
大电磁 波解释 各类太 阳射电 爆发？ 对此， 包括吴 京生教 授在内 的国内 外学者 进行了 
有益的 尝试。 除此 之外， 一些非 线性等 离子体 机制， 如非线 性的波 调制、 孤 子波等 
也 有可能 对太阳 射电辐 射产生 影响。 

4.  上 述问题 的难点 之所在 

难点 之一： 和 其他辐 射机制 相比， 太 阳射电 辐射机 制的多 样性使 其涉及 更多的 
物 理参数 ，如： 等离 子体环 境参数 (磁 场、 密 度和温 度)； 带电粒 子参数 (速度 或者动 
能、 密度 和投射 角）； 电磁辐 射参数 (频 率、 波长和 传播方 向)。 无论是 用理论 解释观 
测， 还是 用观测 反演未 知的参 数都会 遇到多 个自由 参数产 生的不 确定性 困难， 必须 
通过细 致的分 析减少 自由参 数的个 数或者 增加观 测的信 息量， 才能保 证上述 结果的 
唯 一性。 

难点 之二： 和 其他辐 射机制 相比， 太 阳射电 辐射更 多地涉 及微观 的等离 子体物 
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理 过程， 必须采 用等离 子体动 力学来 处理， 包括 上面提 到的等 离子体 辐射、 电子回 
旋脉泽 辐射， 以及 有待研 究的更 复杂的 非线性 波-粒 子和波 -波相 互作用 过程， 从而 
对太 阳射电 辐射机 制的研 究带来 较大的 困难。 
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太阳 射电微 波爆发 精细结 构之谜 

Enigma  of  Microwave  Fine  Structures  In  Solar  Radio  Bursts 

1 .引言 

太阳 射电辐 射包括 三类性 质迥然 不同的 成分， 即 宁静太 阳射电 辐射、 太 阳缓变 
射电 辐射和 太阳射 电爆发 [1，2]。 其中， 太 阳射电 爆发是 当太阳 大气受 到强烈 扰动时 
(例 如， 耀 斑时) 所 产生的 强度急 剧增加 的射电 辐射， 是 太阳射 电辐射 中变化 剧烈、 
频繁 短促的 成分， 爆发的 亮温度 一般为 107 〜 1012K， 有时甚 至超过 io13k。 

太 阳大耀 斑引起 的射电 爆发可 从微波 爆发延 伸至分 米波、 米 波段， 观测 到的射 
电频 谱包含 II 型、 III 型和 IV 型爆发 等类型 (参 见图 1)。 从图 中可以 看到， 来自越 
低层太 阳大气 ⑺越小 ) 的射电 辐射， 波长 越短。 其中， 微波爆 发主要 来自于 低日冕 
区。 同时， 观测 发现， 太阳微 波爆发 中存在 丰富的 快速精 细结构 [3]， 其 持续时 间短、 
变 化快、 频谱型 态非常 复杂， 可能反 映着磁 重联过 程的复 杂磁场 结构、 高能 粒子加 
速等 特征， 受到太 阳物理 学家们 的密切 关注。 近 年来对 微波爆 发精细 结构的 特征提 
取及 辐射机 制的研 究得到 了迅速 发展。 
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图 1 与耀斑 有关的 太阳射 电爆发 分类。 
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2. 丰富 奇妙的 频谱型 态特征 

20 世纪 90 年 代以来 ，人们 在微波 爆发的 频谱观 测中发 现了许 多精细 结构。 2001 
年， Jificka 等 人在对 1992-2000 年 期间在 0.8 〜 2.0GHz 频段观 测到的 微波爆 发进行 
频谱分 析时， 发现了 许多新 的爆发 型态及 精细结 构[4]， 他 们发现 Isliker 和 Benz 于 
1994 年提出 [5] 的 微波爆 发分类 已经不 能用来 对他们 的观测 结果进 行恰当 的划分 ，于 
是 Jificka 等人先 对微波 爆发的 频谱型 态进行 了补充 的唯象 分类， 然 后将观 测到的 
微 波爆发 与相关 太阳活 动进行 比较， 发现某 些类型 可能起 源于相 同的辐 射机制 。新 
世纪 以来， 随着高 分辨率 频谱仪 的投入 观测， 获得了 大量高 时间分 辨率、 高 频率分 
辨率、 高灵敏 度的微 波爆发 数据， 发 现了更 丰富的 爆发精 细结构 型态。 2003 年， 
Fu 等 人总结 [6] 中国 国家天 文台的 太阳宽 带射电 频谱仪 (SBRS) 近 4 年 的观测 发现的 
一些新 的爆发 型态和 时标更 短的精 细结构 ，对微 波爆发 及其精 细结构 的频谱 型态给 
出了 一种新 的分类 。表 1 给出了  2003 年 以前观 测的太 阳射电 微波爆 发精细 结构的 
分 类研究 概况。 


表 1 太阳射 电微波 爆发精 细结构 的分类 


类 型 


微波 III 型 

爆发 


脉 动结构 

漂 移脉动 
结构 

尖 峰辐射 

纤 维结构 

斑马纹 
(平 行漂 
移带） 
孤 立宽带 
脉冲 

微 波斑块 


花边纹 


特 征 


说 明 


— ~40MHz  s_1-20GHz  s*1 
At 

/~ 几十  MHz  到  >  1GHz 


200MHz 的脉 冲群， 群整 体时间 
>  10s, 单 个脉冲 参量值 相类似 

具有很 慢的整 体频率 漂移， 整 体频漂 
率量级 为几十 MHz  s"1 
A 卜几十 ms ， 频带宽 很窄， 高 偏振， 
在时 -频域 中具有 无序性 

— -100MHz  s' 规律 重复的 爆发群 
At 


低日冕 区高能 电子束 的标志 ，包括 III 型爆 发对、 
U 型 爆发、 M 型 爆发和 N 型爆 发等 亚类型 ，有 
时以链 状形式 出现， 反映 低日冕 区高能 电子束 
的复杂 运动。 

脉冲之 间间隔 0.1 〜 Is, 具 有准周 期性， 可 出现在 
发射 过程或 吸收过 程中， 包括 漂移脉 动结构 '毫 
秒级准 周期脉 动等亚 类型。 

可能 是动态 磁重联 引起的 等离子 体团运 动的标 
志， 与 CME 联系 密切。 

存 在谐波 结构， 常叠 加在宽 带连续 谱上， 还发 
现有类 似微波 III 型 爆发对 的微波 尖峰辐 射对。 
具有 相似的 中等频 漂率， 有些出 现在吸 收过程 
中， 与 米波的 同类爆 发特征 不同。 


彼此 之间保 持规律 距离的 辐射线 


目前 有经典 斑马纹 和叠加 在纤维 结构上 的斑马 
纹 两种亚 类型， 与 米波的 同类爆 发特征 不同。 


A/>  200MHz 的脉 冲群， 群整 体时间 
10s, 单 个脉冲 参量值 不相同 
无明确 定义， 目 前的例 子心约 1 〜几 
十秒， 弱偏振 

频率快 速正向 或负向 变化， 外形像 
花边 


可 能来自 等离子 体辐射 或脉泽 辐射， 而 不是回 
旋同 步加速 辐射。 

十分 罕见， 高频 末端截 至非常 突然。 


从 2004 年 10 月起 ，国 家天文 台怀柔 射电频 谱仪增 加了新 的超高 分辨率 观测模 
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3. 多种 复杂的 爆发辐 射机制 

太阳射 电微波 爆发被 认为与 能量释 放的磁 场重联 、高 能电 子加速 及辐射 过程密 


式：在 1.10 〜 1.34  GHz 频带其 时间分 辨率为 1.25  ms， 频率分 辨率为 4  MHz, 更多 
的微波 爆发精 细结构 被观测 发现， 其结 构型态 更丰富 细致。 近 几年伴 随着一 些大的 
太 阳耀斑 事件， 又有新 的爆发 型态被 观测到 。图 2 给出 了几个 微波爆 发精细 结构事 
件的 例子。 
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图 2 微波 爆发精 细结构 举例。 
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切 相关， 而其 精细结 构可能 携带着 重联过 程复杂 的磁场 结构、 高能电 子运动 和相干 
辐 射等许 多特征 信息。 迄今 为止， 人们已 经就典 型的微 波精细 结构展 开了爆 发机制 
的 研究， 其中包 括对漂 移脉动 结构、 尖峰 辐射、 纤维结 构和斑 马纹等 精细结 构的辐 
射机制 研究。 

漂移 脉动结 构是爆 发辐射 整体地 呈现出 缓慢向 低 频漂移 的 趋势， 它被认 为是由 
准周期 的粒子 加速事 件引起 ，而这 些准周 期的粒 子加速 事件又 是由一 个大尺 度电流 
片中 的动态 磁重联 所致。 进 一步， Kliem 等和 Karlicky 等在 2000 年[7]和 2001 年 [8] 
先后报 道了一 种缓慢 的负漂 移脉动 结构， 并把它 解释为 动态磁 重联的 标志。 漂移脉 
动结 构的整 体缓慢 负漂移 是由整 个重联 区域的 等离子 粒团向 上运动 到等离 子体密 
度较低 的一个 位置所 引起的 。中 国的 太阳射 电天文 学家用 SBRS 观测 到了许 多更具 
细 节的漂 移脉动 结构， 发现频 漂率为 -3MHz/s 和 -60MHz/s 的漂 移脉动 结构。 

尖峰辐 射是射 电微波 爆发中 一种典 型的精 细结构 ，其 辐射 机制的 理论模 型目前 
主要有 两大类 ： （1) 等离子 体辐射 和加速 过程； （2) 电子 回旋脉 泽辐射 (ECM)。 具 
体的 机制有 多种， 例如， 朗 缪尔波 的波- 波相互 耦合； 快电 子的电 磁不稳 定性； 磁 
俘获的 磁流体 力学振 荡等。 关于引 发尖峰 辐射的 辐射源 也存在 争论： 有认为 从磁重 
联区向 外层喷 射的等 离子体 产生的 MHD 级 联波引 起电子 加速， 这种 加速电 子可能 
产 生尖峰 辐射； 也有认 为尖峰 辐射可 能是主 耀斑能 量释放 引起的 裂化； 还有 认为磁 
重联引 起足够 强的磁 场非均 匀性， 可能产 生尖峰 辐射， 尖峰辐 射可能 反映磁 场的非 
均匀性 等等。 中国的 太阳射 电天文 学家仔 细提取 尖峰辐 射的观 测特征 参量， 模型诊 
断 出尖峰 辐射源 的尺度 可到约 200km、 源 区磁场 强度约 500  Gs。 

纤 维结构 表现为 规律性 重复出 现的具 有相似 中等频 漂率的 爆发群 。它的 源区可 
能 位于耀 斑环的 顶部： 当 磁重联 产生的 加速电 子沿着 磁力线 向下运 动至耀 斑环足 
时， 可能引 起啸声 波不稳 定性， 形成 稳定的 包络形 孤子， 孤子 沿磁场 减小的 方向上 
行 至环顶 周围， 与 高频静 电波产 生非线 性相互 作用， 就 可能引 发纤维 结构的 辐射。 
对纤维 结构的 观测特 征参量 利用阿 尔芬孤 子模型 ，诊断 出耀斑 环中的 磁场强 度在几 
百高斯 量级。 

斑马纹 结构呈 现出辐 射条带 之间彼 此保持 有规律 的间距 。关 于斑 马纹结 构的辐 
射机 制非常 复杂， 目前已 有十多 种不同 的理论 模型， 大 都涉及 双等离 子体共 振下的 
静电等 离子体 辐射。 近 年来， 在我 们的观 测中多 次发现 斑马纹 与纤维 结构共 生的事 
件， 为此， Chernov 等提出 [9] 如果 出现啸 声波对 快电子 的散射 现象， 将引起 电子速 
度的 分布函 数发生 形变， 就 会出现 等离子 体静电 波与啸 声波发 生相互 作用的 情况， 
从而引 发斑马 纹和纤 维结构 辐射。 

总之， 太阳射 电微波 爆发的 精细结 构是理 解太阳 日冕等 离子体 过程的 一个关 
键 ，它是 诊断太 阳日冕 和验证 实验室 等离子 体实验 中波- 波和波 -粒相 互作用 的可靠 
手段， 对于理 解和诊 断太阳 爆发活 动能量 初始释 放过程 中的磁 场等物 理参数 具有重 
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要 作用。 同时， 我们 也看到 微波精 细结的 辐射机 制非常 复杂， 存在许 多困难 与亟待 
解决 的科学 问题。 

4. 待解 决的科 学问题 

首先， 对于太 阳微波 爆发精 细结构 的观测 和研究 而言， 由 于爆发 所处的 频段较 
高， 而微 波精细 结构的 强度随 频率的 增大而 减小， 这就导 致了观 测的最 终极限 。为 
了从 弱强度 的数据 中提取 到新的 信息， 就十分 强调数 学工具 和数据 处理技 术的运 
用， 例如， 小波分 析等。 将 这类数 学方法 运用到 对观测 数据的 分析和 处理过 程中是 
十分必 要的。 

其次， 目前 对微波 爆发精 细结构 的分类 研究主 要是依 据其频 谱型态 特征， 这显 
然与对 其辐射 机制还 没有完 全弄清 楚有关 。理论 研究将 是今后 太阳微 波爆发 观测和 
研究 工作的 重点， 随着 对各类 精细结 构理论 研究的 深入， 根据 辐射机 制对微 波爆发 
精细 结构进 行分类 研究， 将 具有更 重要的 意义。 

再次， 太 阳射电 频谱仪 是观测 太阳射 电爆发 的直接 工具， 它的性 能指标 直接影 
响最 终的观 测结果 和后续 的数据 处理， 分辨率 越高， 记 录的频 谱图越 清晰， 获得的 
关于爆 发和精 细结构 的细节 信息就 越多， 对于爆 发频谱 型态和 物理本 质的研 究就越 
有 帮助。 因此， 进 一步提 高射电 频谱仪 的分辨 率和灵 敏度也 是今后 努力的 方向。 

最后， 太阳射 电观测 最大的 不足就 是缺乏 空间分 辨率。 我 国太阳 射电宽 带频谱 
仪 (SBRS) 发现了 许多型 态极为 复杂、 甚 至到了 令人费 解程度 的微波 爆发精 细结构 
频谱 。根 据观测 频率我 们知道 这些辐 射源主 要位于 耀斑活 动区的 致密核 心区。 因此， 
如 果我们 能够正 确理解 它们， 或许 能够直 接了解 耀斑动 力学。 但这需 要一个 新的仪 
器， 它是 具有真 正成像 能力的 射电频 谱仪， 在所 有参数 上都具 有高分 辨率， 这样才 
可 能对能 量初始 释放区 进行如 “CT”  一样 的多层 成像， 这正 是我国 正在研 制的新 
一代厘 米-分 米波射 电日象 仪的科 学目标 _。 
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日冕物 质抛射 的源区 与初发 

The  Source  Regions  and  Initiations  of  Coronal  Mass  Ejections 


1. 日 冕物质 抛射源 区与初 发概述 


太阳最 外层大 气称为 日冕。 1971 年 12 月 14 日， 通过 空间轨 道太阳 天文台 
(0S0-7), 人类 第一次 观测到 的太阳 日冕中 的物质 瞬时向 外膨胀 或向外 喷射的 现象， 
即 日冕物 质抛射 (CME)。 Gosling(1993) 发表 “ 耀斑的 神话”  (The  Solar  flare  myth) 
重要 论文后 [1]， CME 作为 影响行 星际和 地球环 境的最 重要的 事件被 认识， 从此对 
CME 的研 究成为 太阳物 理和空 间物理 中一个 最活跃 的领域 ，其中 CME 源区 和初发 
过程， 是 CME 研究 中最关 键问题 之一。 CME 源区是 CME 所 携带的 物质和 磁通量 
来源 ，即 CME 源区 提供了  CME 中的物 质和磁 通量。 CME 源 区不是 CME 初发的 
位置， CME 通常 由小尺 度复杂 磁相互 作用而 触发。 

CME 在 观测上 定义为 由白光 日冕仪 在天空 投影平 面内日 冕仪遮 光板外 所观测 
到的 向外传 播的日 冕 亮结构 ，日 冕仪记 录的是 日 冕电子 所散射 的太阳 光球的 辐射。 
更物理 地讲， CME 是由低 日冕到 行星际 的大尺 度物质 和磁通 量抛射 的过程 [2] ，是 
太 阳引力 和电磁 相互作 用下日 冕等离 子体抛 射过程 。白 光日冕 仪的遮 光板观 测中挡 
住 了日面 部分， CME 源 区不能 被直接 观测， 同时， 白光的 汤姆逊 (Thompson) 散射 
只反 映被散 射物质 的密度 变化， 而理解 CME 源区， 至 少应知 道源区 等离子 体较宽 
的温 度变化 范围。 目 前对太 阳其他 表面活 动具有 多种非 日冕仪 观测， 包括物 质的温 
度、 密 度和磁 场等的 变化。 研 究表明 CME 与这 些太阳 表面活 动如活 动区、 耀斑、 
暗条爆 发和日 冕暗化 等具有 紧密相 关性， 因此 CME 的 源区和 初发经 常通过 其成协 
太 阳表面 磁活动 (如图 1) 而被 研究。 最近 发展的 一种观 点认为 CME 应有大 尺度源 
区 磁拓扑 系统， 四类大 尺度磁 结构被 证认为 (可 能) 是产生 CME 的 原初源 区磁结 
构[3]， CME 源区磁 场拓扑 非常复 杂 [4]。 

2.  CME 源 区和初 发的观 测和理 论研究 

各种空 基和地 基的对 CME 的非日 冕 仪观测 表明， CME 源区与 其他太 阳表面 (和 
低 日冕) 磁 活动， 如活 动区、 活动 区磁非 势性、 耀斑、 日珥 / 暗条、 射 电微波 爆发、 
亚 毫米波 爆发、 日 冕暗化 (或 日冕波 EUV  Dimming/Wave) 紧密 联系。 例如， 统计表 
明 90% 以 上的对 地晕状 CME 与耀斑 有关， 耀斑和 CME 可能 是同一 磁过程 在不同 
尺 度磁结 构中的 反映。 
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图 1  2001 年 1 月 20 日一 向东传 播的对 地晕状 CME (见 A， 大视场 日冕仪 /C2 较差图 像)， 

及其 源区成 协太阳 表面磁 活动： Ha 爆 发暗条 (B)、 MDI 磁图上 活动区 (C)、 远紫外 195  A 图 
像中耀 斑双带 (D) 和后环 (E) 以 及远紫 外较差 图中日 冕暗化 (F)。 

CME 初发过 程被认 为与新 浮现磁 通量、 新浮磁 流区、 运动磁 结构、 磁 对消、 
相反 螺度符 号的浮 现和反 螺度磁 通量的 对消、 黑子 运动、 “S” 形 (sigmoid) 和 尖端状 
(cusp) 结构 等紧密 联系。 CME 和 磁螺度 的关系 被重点 提出和 研究。 封闭系 统的磁 
螺度 是一个 拓扑不 变量， 反映磁 场的复 杂性。 南 北半球 的磁螺 度符号 相反， 且不随 
太阳周 变化。 CME 的发 生被认 为是由 于磁螺 度过度 积累， 并被 带走的 方式。 大量 
的理 论和观 测工作 试图回 答活动 区是否 能积累 足够的 CME 所需的 磁螺度 ，但 结果 
是否 定的。 CME 成协 活动区 中新浮 现磁通 量被证 实引入 相反符 号的磁 螺度， 不支 
持螺 度上载 (helicity  loading) 的建议 [5]。 目前 新浮磁 流触发 CME[6] 以及 CME 与新浮 
磁流的 总体性 质[7] 的关系 在理论 上得到 发展。 

随着 CME 作 为空间 灾害的 主要驱 动源， 关 于它的 理论模 型也得 到不断 发展。 
目前 较为普 遍认同 的模型 有磁爆 裂模型 [8]  (magnetic  breakout) , 引入 多重磁 拓扑磁 
通量 系统， 强调磁 重联， 更多考 虑观测 约束。 多极磁 场拓扑 系统的 引进， 对 于磁能 
的存 储具有 重要的 内涵， 它说 明了一 种不受 Aly 猜 想约束 的重要 途径， 即只 是多极 
磁 场的中 央双极 波瓣被 打开， 而并 非整个 磁场都 打开。 以日冕 磁绳灾 变理论 基础新 
进展的 “双电 流片” 模型 [9]， 将水平 和垂直 电流片 引入了  CME 的 源区， 分 析四极 
场中的 日冕磁 绳灾变 结果， 并得 到类似 三分量 CME 的磁 结构。 这些 结果被 认为对 
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前面的 “ 磁爆裂 模型” 很好的 补充和 肯定。 对于 CME 三 维理论 和数值 模拟， 基于 
非 线形无 力场的 假设已 得到一 些初步 的结果 ，低 位剪切 磁结构 和磁重 联的重 要性也 
引入 CME 的 理论模 型中， 具有 一定代 表性。 


3.  CME 源区 和初 发的关 键问题 


1)  活动 区及活 动区尺 度的现 象是否 能称为 CME 的 源区？ 如果 CME 的 源区就 
是与 之紧密 相关的 活动区 或活动 区尺度 的活动 现象， 如耀斑 或暗条 爆发， 那 么为什 
么同 样级别 的耀斑 会引起 不同的 CME? 活 动区尺 度的过 程无所 不在， 为什 么不总 
与 CME 相关？  CME 作为一 种大尺 度的爆 发现象 ，其源 区是否 也应该 是大尺 度磁场 
结构？ 不 同的大 尺度源 区磁场 结构， 其相关 CME 性质 之间的 区别是 什么？ 

2)  CME 初发的 物理机 制以及 特征是 什么？ 哪些 物理参 数决定 CME 发 生的时 
间、 地点和 速度？  CME 是怎 样被加 速的？  CME 和长 期磁场 演化的 关系？  CME 和 
耀 斑紧密 联系， 那么谁 是因谁 是果， 还是 同一物 理过程 的不同 现象？ 其中物 理过程 
的 载体， 观测 的直接 证据是 什么？ 与耀斑 相关的 CME 的触发 机制是 否有别 于耀斑 
无关的 CME 的触发 机制？ 

3)  磁 重联与 CME 初发的 关系是 什么， 是 决定着 CME 的 初发， 还 是仅是 CME 
发 生之后 的一种 效应？ 如 果说磁 重联对 CME 的初发 起重要 作用， 那 么磁重 联发生 
的 时间、 地点 以及它 在决定 CME 整 个磁场 拓扑结 构中的 作用是 什么？ 活动 区磁螺 
度在 CME 中的 作用是 什么， 是否应 该从不 同的角 度去理 解它们 之间的 关系？ 

4)  CME 与高 能粒子 事件的 关系是 什么？ 为 什么大 质子事 件都与 CME 相联 
系？  CME 和 CME 驱 动的激 波中粒 子是怎 样被加 速的？ 什么物 理参数 决定了  CME 
能 否产生 高能粒 子事件 和粒子 流量的 多少？ 如 何根据 CME 日 面观测 特征， 判断其 
能否 引起高 能粒子 事件？ 

5)  围绕 CME 的形成 机制， 有多种 CME 的理 论模型 提出， 但 是一个 成功的 
CME 模型应 该能对 CME 速度、 加 速度、 质量、 能量 及粒子 加速等 问题都 能做出 
解释。 目前 的模型 都远不 足以解 释观测 到的所 有现象 。许多 CME 模型 中都提 到“磁 
绳” 的 概念， 那么磁 绳在观 测上的 依据是 什么， 暗条 / 日珥 是否 为磁绳 结构？ 这些 
需要 观测上 有新的 突破， 为 理论提 供新依 据和出 发点。 
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太阳 耀斑与 日冕物 质抛射 的关系 


Relationship  between  Solar  Flares  and  Coronal  Mass  Ejections 


太阳 耀斑、 爆发 日珥和 日冕物 质抛射 (简称 CME) 是太阳 大气中 磁场能 量快速 
释放、 并转 化为热 能和动 能而产 生的最 为壮观 的爆发 现象。 其中， 太 阳耀斑 是爆发 
过 程当中 磁场能 量转化 为热能 而使太 阳大气 受到加 热而突 然发亮 的现象 。它 主要出 
现 在色球 (主 要在 Balmer 线系的 Ha 波段 观测) 和日冕 (可在 紫外、 远 紫外、 和软 X 
射 线波段 观测) 当中。 如果驱 动爆发 的磁场 能量足 够多、 爆 发足够 猛烈， 那 么位于 
太 阳大气 最低层 的光球 也会受 到加热 而发亮 (在白 光观测 )。 爆发 日珥和 CME 都是 
在爆发 过程中 磁能转 化为动 能出现 的等离 子体物 质和磁 场结构 的抛射 现象; 前者是 
在爆发 过程早 期在各 种波段 (比如 传统的 Ha 波 段以及 现代的 紫外、 远紫外 波段) 观 
测到的 、离 太阳 表面还 比较近 的物质 抛射， 而后 者则是 在稍微 晚一些 的时候 用白光 
日 冕 仪观测 到的、 离太阳 表面已 经较远 的物质 抛射。 

作 为具体 实例， 图 1 给出了 上述各 种现象 的照片 ： （a) 用 白光日 冕仪观 测到的 
CME。 右上角 用白线 画的小 圈表示 太阳， 挡住太 阳的圆 片是日 冕仪上 的挡板 ，用 
以挡 住来自 光球的 强光， 让我们 能看清 日冕 中的各 种结构 (光 球的亮 度是日 冕亮度 
的 一百万 倍)； （b) 在 Ha 波 段观测 到的太 阳边缘 的爆发 日珥。 下面的 黑色圆 盘是太 
阳； （c) 在 Ha 波段观 测到的 太阳耀 斑在色 球中的 表象； （d) 在软 X 射线 波段 拍摄到 
的耀斑 在日冕 当中的 表象。 这 幅图取 自文献 [1]。 

现在， 我们已 经知道 驱动爆 发的能 量事先 储存在 日冕磁 场中， 当 储存的 能量超 
过 极限， 而 且相应 的磁场 结构受 到扰动 失去平 衡时， 这 些储存 的能量 就会被 释放出 
来 而出现 以上述 几种现 象为特 征的爆 发过程 。爆 发的剧 烈程度 一方面 取决于 爆发前 
的能量 储备， 另一 方面取 决于这 些储备 的能量 能以多 快的速 率释放 出来。 在 太阳大 
气的环 境中， 磁能 向动能 和热能 转换主 要通过 相反方 向的磁 场的相 互对消 (或 称为 
磁 重联) 来实现 。因此 耀斑和 CME 的光学 和动力 学特征 在很大 程度上 依赖于 磁重联 
过程的 快慢以 及爆发 前总的 自由能 (磁结 构爆发 前储存 的总能 量和相 应势场 能量之 
差) 储备。 所以， 耀斑和 CME 的许多 重要的 观测特 征应该 具有内 在的、 物理 本质上 
的联系 (参 见文献 [2] 的讨 论)。 

耀斑和 CME 之间 存在联 系是在 20 世纪 70 年代 根据美 国天空 实验室 (Skylab) 
的 观测结 果提出 来的。 对 此问题 的研究 随后就 一直在 进行， 没有 中断过 (参 看文献 
[2] 当 中的讨 论)。 张捷等 人指出 CME 早期的 脉冲加 速阶段 和与其 关联的 X 射线耀 
斑的 上升段 一致， 并且 CME 速度 的增加 总是与 SXR 流量 的增加 一致。 涉 及这一 
相关 性的是 CME 的分 级和各 种被观 测到的 CME 产生的 机制。 人们 习惯于 用速度 
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来区 分两种 不同的 CME： 慢速 (缓 变的) CME 和快速 (脉 冲的) CME。 慢速 CME 通常 
以低于 500  km/s 的速度 平缓并 持续地 传播， 其 加速度 的最大 值不到 100m/s2, 属于 
中低能 过程， 并且， 与耀斑 的关系 不是太 明显； 快速 CME 则 通常表 现为速 度超过 500 
km/s、 加速 度最大 值超过 100  m/s2 的高能 过程， 与耀斑 有明显 的相关 关系。 而 速度达 
到 2000  km/s、 加速 度最大 值达到 1000  m/s2 以上的 CME 也 时常被 观测到 (参 见文献 [3])。 


(c)  (d) 


图 1 太 阳爆发 过程中 出现的 几种典 型表象 ： （a) 用 白光日 冕仪观 测到的 CME。 右 上角用 
白线 画的小 圈表示 太阳， 挡 住太阳 的圆片 是日冕 仪上的 挡板， 用以挡 住来自 光球的 强光， 
让我 们能看 清日冕 中的各 种结构 (光球 的亮度 是日冕 亮度的 一百万 倍)； （b) 在 Hex 波 段观测 
到的太 阳边缘 的爆发 日珥。 下面 的黑色 圆盘是 太阳； （c) 在 Ha 波段观 测到的 太阳耀 斑在色 
球中的 表象； （d) 在软 X 射线 波段 拍摄到 的耀斑 在日冕 当中的 表象。 取 自文献 [1]。 

于是 ，许 多人试 图寻找 并讨论 和耀斑 相关的 CME 及不 和耀斑 相关的 CME 之间的 
区别 和相同 之处。 但是， Svestka 指出 在这两 种情况 下导致 CME 的原因 都是一 样的， 
唯 一不同 的是产 生爆发 的区域 内的磁 场强度 不同， 并且 耀斑和 CME 之 间的相 关性也 
会持 续地随 着相应 的磁场 强度而 变化， 同时 在好的 相关性 和差的 相关性 之间也 没有清 
晰 的界限 (参 看文献 [4])。 Goff 等人观 测到的 事件清 晰有力 地证明 了这一 观点。 这一事 
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件 被许多 仪器观 测到， 包括 SOHO 上的 CDS 和 LASCO， 以及 TRACE 和 RHESSI。 
在 这一事 件中包 含有一 个速度 大约为 130  km  /  s 的慢速 CME, 和 一个不 断增长 的耀斑 
环 系统， 并 有一个 上升的 HXR 源位于 该耀斑 环系统 的顶端 (参 看文献 [5])。 

Vrsnak 等人 的工作 进一步 支持了  Svestka 的 观点。 经 过分析 545 个伴随 耀斑的 
CME 和 104 个没有 耀斑的 CME 之后， Vrsnak 等人发 现这两 类数据 都具有 非常相 
似的 特点， 这些 结果不 支持存 在两种 性质截 然不同 (有 / 无 耀斑) 的 CME 的观点 。他 
们注 意到， 平均 而言， 伴 随着大 耀斑的 CME 通常比 没有耀 斑的或 伴随小 耀斑的 
CME 要更快 更宽， 并可 以确立 CME 速度和 耀斑强 度的明 确的相 关性。 由无 耀斑的 
CME 显示出 的 许多特 性都被 发现和 伴随着 B 级或 CSX 射线 耀斑的 CME 很 相似， 
这 暗示了 爆发事 件在这 个问题 上实际 上是以 “连 续谱” 而非 “分 立谱” 的形 式分布 
的 (参 看文献 [6])。 

张 枚等人 第一次 根据耀 斑极大 值的时 间随相 关联的 CME 速度的 变化定 量地研 
究了  CME 和 耀斑之 间的相 关性. 通 过分析 TRACE 所观 测到的 耀斑、 LASCO 所观 
测的 CME, 以 及利用 GOES 的 X 射线 流量 的数据 来确定 耀斑最 大值的 时间。 他们 
发现 CME 越快， 相关联 的耀斑 越早达 到其极 大值， 并 且相比 于慢速 CME, 快速 
CME 和 其耀斑 的相关 性更好 更明显 。在 他们所 选的样 本中， 大 多数的 X 级耀斑 （13 
个中有 12 个) 和快速 CME  一起 出现， 超过 一半的 （30 个中有 18 个) 快速 CME 伴 
随有 M 级 耀斑， 而只 有一个 X 级耀 斑伴随 着慢速 CME  (参 见文献 [7])。 

在另 一项类 似的研 究中， Moon 等人 发现在 3217 个 CME 中伴随 耀斑的 CME 
的 数量随 着速度 的增加 趋向于 增多： 只 有不足 5% 的慢速 (<  200  km/s)CME 伴随有 
耀斑， 而 这一比 例随着 CME 的速 度达到 1000  km/s 而接近 15%。 但 是这个 比例只 
可作为 下限来 看待， 因为 Moon 等人在 筛选他 们的样 本的时 候过于 严格， 将 那些同 
时伴随 有耀斑 和爆发 日珥的 CME 给排 除了。 不 过他们 以另一 种方式 重复了 张枚等 
的 结论。 以 上关于 相关性 的结论 同样适 合于那 些发生 于太阳 活动极 小年的 爆发： 
慢速 CME 和太 阳表面 的其他 活动几 乎没有 关系， 总 是伴随 有日面 活动的 CME 的 
平 均速度 明显比 没有相 关活动 相伴的 CME 的速 度要高 (参 见文献 [8])。 

在 CME 灾变模 型的基 础上， 林隽 研究了  CME 和相关 的耀斑 之间的 关系， 发现了 
伴随 着快速 CME 的耀斑 比伴随 着慢速 CME 的耀 斑更快 达到极 大值。 这 一结果 和张枚 
等人由 观测推 断出来 的结果 一致。 并且， 这 种相关 性是由 相应磁 结构当 中的磁 场强度 
决 定的： 磁场 越强， 相关性 越好。 这与 Svestka 的 推断完 全一致 (参 见文献 [2])。 

因此从 本质上 来说， 太阳 耀斑和 CME 之间 的联系 由爆发 前的磁 结构当 中储存 
的自 由能的 多少来 决定。 但是 在一个 具体的 爆发过 程中， 有多 少能量 用于加 热太阳 
大气， 产生 耀斑， 又 有多少 能量用 于加速 CME 中 的等离 子体， 则一 直是一 个没有 
解决的 问题。 观测的 结果表 明能量 的分配 可以有 三种情 况：① 二 者能量 相当， 
② 供给 CME 的能量 多于供 给耀斑 的能量 ，③ 供给 CME 的 能量少 于供给 耀斑的 
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能量 。是什 么因素 决定了 能量的 分配？ 又是 以什么 方式决 定的？ 也是 大家一 直想解 
决的 问题。 

正确回 答这些 问题， 面临 理论和 观测两 方面的 困难。 首先， 在理 论上， 我们缺 
乏对相 关磁结 构爆发 前状态 的完整 而真实 的描述 。有的 理论模 型给出 了对磁 结构的 
比较接 近真实 情况的 描述， 但是 无法考 察这样 的结构 如何能 进一步 演化直 到爆发 
(参 看文献 [9]); 有的模 型则只 关注于 某个结 构爆发 前后的 特征， 但并 不关心 这样的 
结构 是如何 形成的 (参 看文献 [2])。 其次， 即使磁 结构在 爆发前 的这些 细节都 可以得 
到 全面考 虑和完 整描述 ，在 爆发中 对能量 转换起 关键作 用的磁 重联过 程也还 有许多 
的细 节属于 未知数 (我 们会 在其他 章节详 细讨论 这个问 题)， 这些 问题不 解决， 上面 
那 些问题 的正确 答案就 不可能 找到； 其三， 在观 测上， 以 目前的 观测技 术水平 ，我 
们无法 保证来 自耀斑 的辐射 能量能 被完整 探测和 估算， 而且 CME 的 速度和 质量的 
完整信 息也难 以顺利 获得 (参 看文献 [10])。 这对 我们研 究和了 解爆 发过程 中 热能和 
动 能的分 配细节 是一个 很大的 障碍。 

这些 问题对 我们现 在的工 作提出 了 挑战， 当然 也构成 了我们 将来研 究工作 的方向 
和 目标。 解决 这些问 题需要 我们在 提高观 测技术 和加深 理论研 究两方 面做出 努力。 


I — I  -  -  -  -  -  -  -  -  -  -  -  -  I — I  _  I 
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Nature  of  Coronal  Mass  Ejections  Revealed  by  Coronal  EIT  Waves 


1. 日 冕物质 抛射的 观测特 征及物 理模型 的难题 

日 冕物质 抛射是 太阳大 气中最 大尺度 的爆发 现象， 其典型 质量在 1011 〜 1013kg 
之间， 速度在 20 〜 3000km/s 之间。 除一些 抛射是 以束流 状出现 并被称 为窄日 冕物质 
抛 射外， 典 型的日 冕物质 抛射是 以环状 出现， 如图 1 所示。 由 于和其 他很多 太阳爆 
发现象 (太阳 耀斑、 日珥爆 发等) 关联， 并 可能对 地球空 间环境 产生剧 烈扰动 (如 地磁 
暴 等)， 这 类日冕 物质抛 射引起 了广泛 兴趣。 如图 1 所示， 日 冕物质 抛射的 典型结 
构包 括三个 成分， 即 亮环、 亮环 所包围 的暗腔 及暗腔 中间的 亮核。 在 这种由 日冕仪 
拍摄 的白光 像中， 亮的 结构代 表日冕 中该处 (准确 点讲， 应该 是沿着 视线方 向的积 
分) 的物质 密度比 较高， 而 暗淡的 地方代 表该处 密度比 较低。 通常说 的日冕 物质抛 
射的 速度是 指亮环 的径向 速度， 其 下方的 亮核则 以较低 的速度 抛射。 这么一 个研究 
了近 40 年的 现象， 我们 依然不 清楚它 的亮环 结构是 怎么形 成的。 


图 1  2000 年 2 月 27 日由 SOHO 卫 星上的 LASCO 日 冕 仪拍摄 的 日冕白 光像， 

其中中 心的白 圈 代表太 阳 。该图 显示日 面 被挡板 遮掩之 后的日 冕像。 

对 于观测 到的日 冕物质 抛射的 运动， 大 家通常 都无意 识地视 之为物 质运动 。但 
其实 成像观 测中看 到的移 动可能 有三种 情况： 物质 运动、 波动 及表观 运动。 通常要 
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图 2  1997 年 5 月 12 日由 SOHO 卫 星上的 EIT 望远 镜拍摄 的日面 195 埃像， 

其中每 幅图都 减掉了 爆发前 时刻的 亮度。 


EIT 波经 常被解 释为日 冕 快模磁 声波， 然而 该快波 模型无 法解释 EIT 波 的如下 


1000 


结合 光谱观 测才能 判断其 真正的 过程， 因为 光谱观 测可以 测量真 正的物 质运动 
速度。 

日冕物 质抛射 的亮核 被证实 为抛射 的日珥 (或 称为暗 条)， 即冻结 在磁感 线上的 
低温 高密度 物质。 因此， 它的 径向抛 射是一 种物质 运动。 而亮 环的本 质却并 不那么 
清楚 。在 20 世纪 70 年代， 人们认 为亮环 是太阳 耀斑中 的巨大 压力激 发的快 模磁流 
体波 [1]， 但这 个模型 后来被 否认， 一者 有的亮 环出现 在耀斑 之前， 二者 亮环在 2 个 
太 阳半径 高度之 后几乎 保持不 变的日 心张角 ，这些 特点与 该模型 矛盾。 后来 有人认 
为亮环 对应磁 流管或 是磁绳 [2,3]， 由 于磁流 管和磁 绳的足 点均固 结在太 阳表面 ，因 
此可 以解释 亮环在 2 个太阳 半径高 度之后 几乎保 持不变 的张角 的观测 特征。 但是观 
测也 表明在 2 个 太阳半 径高度 以下， 该张 角不断 增大。 更 为致命 的是， 光谱 观测表 
明日冕 物质抛 射亮环 的多普 勒速度 (即物 质运动 速度) 比 成像观 测中的 速度小 很多， 
这也表 明亮环 的传播 不太可 能是冻 结在磁 感线上 的等离 子体的 物质运 动[4]。 

在一项 针对日 冕 物质抛 射和日 冕极 紫外波 (有 时称为 EIT 波) 的关 系的研 究中， 
我们 发现日 冕 极紫外 波和日 冕物质 抛射的 亮环重 合[5]。 

2. 极 紫外波 的观测 与模型 

SOHO 卫星于 1995 年 底发射 上天后 ，其 搭载的 12 个望远 镜带来 了很多 新的结 
果。 美国和 法国学 者在处 理极紫 外成像 望远镜 (EIT) 对 1997 年 5 月 12 日的 日冕物 
质 抛射事 件的观 测资料 (波 长为 195A) 时， 采 用了相 邻时刻 的图像 相减的 方法， 结 
果发 现一种 预料之 外的波 动现象 [6]， 如图 2 所示。 由 于是被 EIT 望远 镜观测 到的， 
因此 通常把 它称为 EIT 波 或极紫 外波。 在其 往外传 播的过 程中， 紧 随其后 的是不 
断 扩展的 极紫外 暗区。 在 传播到 冕洞边 界或磁 分隔面 处时， EIT 波通 常会停 下来。 
EIT 波 的典型 速度在 170 〜 350km/s， 也 可低至 几十、 高至 470km/s。 
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特点 ： （1)  EIT 波的 速度仅 有莫尔 顿波速 度的三 分之一 左右， 而后者 被广泛 接受为 
日冕的 快波； （2)  EIT 波 速度与 II 型 射电暴 的传播 速度无 任何相 关性， 后者 也被确 
认为日 冕 快波; (3)  EIT 波会突 然停在 磁分隔 面处; (4)  EIT 波 速度有 时小于 100km/s， 
而快 波速度 必须大 于日冕 的声速 (约 150km/s)。 因此， EIT 波 的快波 模型遭 到了怀 
疑 [7]。 

通 过数值 模拟， 我们 提出了  EIT 波的 一种新 的机制 [8’9]， 即 EIT 波并不 是日冕 
快波， 而 是由闭 合磁感 线在日 冕物质 抛射过 程中拉 升而产 生的一 种表观 传播。 磁感 
线的拉 升会压 缩外侧 的等离 子体， 产生 EIT 波的 增亮， 而同 时由于 闭合磁 感线所 
张 的体积 增大， 密度 减小， 从 而导致 EIT 波 后面的 极紫外 暗区。 该模型 预言在 EIT 
波的前 方应该 存在另 外一个 快波。 此外， 该模 型指出 EIT 波 不是由 耀斑的 压力产 
生， 而是 由日冕 物质抛 射产生 [1()]。 

3. 日 冕物质 抛射亮 环的形 成机制 

为 了研究 EIT 波和日 冕物 质抛射 的空间 关系， 我们 选择了  1997 年 9 月 9 日的 
一个 边缘爆 发事件 [5]。 结果 发现日 冕物质 抛射的 亮环和 EIT 波几乎 重合。 

这 两者的 重合的 意义是 双重的 。对 EIT 波 而言， 其极紫 外谱线 增亮可 能是源 
于 等离子 体密度 升高， 也可 能源于 等离子 体温度 变化。 而极紫 外增亮 与日冕 物质抛 
射的亮 环重合 则表明 极紫外 增亮的 主要原 因是物 质密度 升高， 因为白 光增亮 只与密 
度升高 有关。 对 日冕物 质抛射 而言， 这种 重合则 意味着 EIT 波的模 型可以 借鉴用 
来 解释亮 环的 形成与 传播。 

为此， 我们将 EIT 波的 机制推 广来解 释日冕 物质抛 射亮环 的形成 [5] : 如图 3 所 
示， 暗条 (圆圈 所示) 被 触发后 往外抛 射后， 就像火 箭发射 一样， 势必 产生一 个弓激 
波 (粉 红色 线)， 为快模 磁流体 激波。 与此 同时， 暗条也 势必将 跨越在 其上方 的闭合 
磁感线 逐个拉 升直至 行星际 空间， 每 根磁感 线的拉 升都是 由顶部 开始， 然后 传播到 
足点， 即暗条 首先往 外推第 一根磁 感线， 在 ^ 时刻， 仅 A 处被 拉升， 作为 一种扰 
动， 这种拉 升沿着 第一根 磁感线 以阿尔 芬速度 ~ 往下 传， 到 时 刻传到 D 点， 这 
样 整个第 一根磁 感线被 拉升； 与此 同时， A 点处 的扰动 继续往 上以快 波速度 

vf  “v2a+v2s 传到 第二根 磁感线 的顶部 B 点， 其中％ 为 声速。 同样 道理， 这种拉 
升由 B 点沿 着第二 根磁感 线以阿 尔芬速 度〜往 下传到 其足点 E 处。 依 此类推 ，暗 
条上方 的闭合 磁感线 就这样 被逐步 拉升， 这种变 形导致 压缩磁 感线外 侧的等 离子体 
形成 局部密 度升高 。 任 何一个 时刻所 有的压 缩区便 组成了 环状压 缩带， 如图 3 中的 
绿线 所示， 而这 便是日 冕物质 抛射的 亮环。 在亮环 之后， 由于闭 合磁感 线不断 拉升， 
所 围的体 积不断 增大， 因此出 现不断 扩展的 暗区。 

根据这 个模型 [5]， 日 冕物质 抛射的 亮环的 顶部往 外传播 的速度 应该是 日冕中 
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的快模 磁声波 V/  =yA+v2s ， 可以 想见其 真正的 物质运 动速度 (受 抛射 的暗条 驱使) 
比 该波动 速度小 很多。 这就意 味着， 我 们经常 看到以 1000 或是 2000km/s 的速度 
往外传 播的日 冕物质 抛射， 其实并 不是同 一团物 质在以 这么大 的速度 抛射， 这个 
速 度仅反 映了日 冕的快 模磁声 波速度 ，而真 正的物 质抛射 速度也 许只有 500km/so 


图 3 我 们提出 的日冕 物质抛 射亮环 的形成 机制， 其 中黑实 线为初 始的磁 感线， 虚线 为拉升 
之 后的磁 感线， 粉红 线代表 日冕物 质抛射 驱动的 激波， 而绿线 则代表 

日冕物 质抛射 的亮环 [5]。 

如 果这个 模型被 证实是 正确的 ，这将 意味着 以往对 日冕物 质抛射 很多方 面的理 
解需要 修改。 

4. 存在 的问题 

需 要指出 的是， 观测也 确实表 明有一 些日冕 物质抛 射以缓 慢的速 度往外 抛射。 
很可能 这些事 件是冕 环在某 种原因 (如太 阳风) 的 拖曳作 用下的 抛射， 这些事 件的传 
播 才可能 是真正 的物质 运动。 而这有 待于进 一步的 研究。 
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日冕 物质抛 射预报 

Corona  Mess  Ejection  Prediction 

日冕物 质抛射 (coronal  mass  ejection,  CME) 是巨 大的、 携 带磁力 线的等 离子体 
从 太阳抛 射出来 的过程 。表 现为在 几分钟 至几小 时内从 太阳向 外抛射 约几十 亿到几 
百亿 吨的日 冕物质 (速 度一般 从每秒 几十千 米到超 过每秒 1000 千 米)， 使很 大范围 
的日 冕受到 扰动， 从而剧 烈地改 变了日 冕的宏 观形态 和磁场 位形。 日 冕物质 抛射是 
日 冕大尺 度磁场 平衡遭 到破坏 的产物 ，抛 射出来 的高速 带电粒 子流与 太阳风 相互作 
用形成 行星际 激波。 当 此激波 与地球 磁场相 遇时， 会 引起强 烈的地 磁扰动 (磁 暴)， 
进一 步影响 地球的 高层大 气和电 离层， 引发短 波通信 中断、 空 间飞行 器载荷 和宇航 
员 受辐射 伤害、 卫星 偏离轨 道甚至 陨落、 卫星 定位精 度显著 下降、 电 网和输 油管道 
受 到破坏 等诸多 灾害性 事件。 最早 的日冕 物质抛 射现象 是由空 间轨道 天文台 
(OSO-7) 观测到 的[1]。 随后 人们研 制了专 门的仪 器用于 地面和 空间日 冕物质 抛射观 
测。 美欧 合作发 射的空 间太阳 和日球 天文台 (Solar  and  Heliospheric  Observatory, 
SOHO) 上的 大视场 分光日 冕仪 (LASCO) 把对日 冕物质 抛射的 观测扩 展到了  30 个太 
阳半 径的外 日冕。 自 1996 年运行 以来， 已有一 万多日 冕物质 抛射事 件被观 测到， 
并有相 关记录 。图 1 是 SOHO/LASCO 日冕 仪观测 到的日 冕物质 抛射的 形态。 


图 1  SOHO/LASCO 日 冕仪观 测的日 冕物质 抛射的 形态。 
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由于日 冕物质 抛射对 于地球 临近空 间环境 有着巨 大影响 ，日 冕物 质抛射 预报成 
为空间 天气预 报的重 要内容 之一。 日 冕物质 抛射预 报主要 包括两 方面的 内容： 一方 
面是日 冕 物质抛 射形成 预报； 另一方 面是日 冕物质 抛射对 地影响 预报。 

1.  日 冕物质 抛射形 成预报 

日 冕物质 抛射形 成预报 着眼于 寻求日 冕物质 抛射产 生的先 兆条件 或现象 。通过 
分析 这些先 兆条件 或现象 预测给 定时间 内 产生日 冕物质 抛射的 可能性 。先兆 条件基 
于日冕 物质抛 射的物 理机制 研究。 到目前 为止， 已经有 相当数 量的关 于日冕 物质抛 
射 产生机 制的物 理模型 [2~5]。 这些模 型提出 了多种 导致日 冕物 质抛射 的先兆 条件。 
然而所 有这些 模型依 然不能 直接用 于日冕 物质抛 射预报 。原因 是这些 模型给 出的先 
兆条件 不是导 致日冕 物质抛 射的唯 一条件 ，而且 太阳大 气中能 够直接 测定的 物理参 
数非常 有限。 先 兆现象 的归纳 基于日 冕物质 抛射源 区的统 计特性 研究。 已有 大量的 
研究论 文涉及 此类研 究工作 [6〜8]。 这些 统计特 性主要 包括源 区磁场 拓扑结 构特征 
和演化 特征、 多波 段成像 观测特 征和动 态演化 特征。 所 有的统 计结果 都表明 日冕物 
质 抛射源 区的自 由能存 储具有 明显的 标志， 如 非势磁 场形态 (强 梯度、 强剪 切)； 有 
利于磁 重联发 生的拓 扑结构 和运动 (磁 零点、 磁流管 扭曲、 新 磁通量 浮现、 磁通量 
对消) 等。 依据这 些特征 可以提 前数十 小时给 出优于 60% 的 预测， 但 很难预 测日冕 
物质抛 射发生 的准确 时刻。 其主要 原因是 这些特 征不能 描述日 冕物质 抛射发 生的具 
体物理 过程。 

2.  日冕物 质抛射 对地影 响预报 

在拥 有实时 监测的 条件下 ，预 测已经 发生的 日冕物 质抛射 对地球 临近空 间是否 
产生影 响是空 间天气 预报更 加重要 的任务 。预测 日冕物 质抛射 的对地 有效性 需要考 
虑多 方面的 因素。 首先是 日冕物 质抛射 的形态 特征。 一般 而言， 晕状 日冕物 质抛射 
对 地产生 影响的 可能性 较大， 但需要 考虑到 投影效 应[9]。 其次 是日冕 物质抛 射通过 
行星际 空间到 达地球 临近空 间的时 间及其 对地球 磁场的 扰动。 通常这 类预测 不仅需 
要 考虑日 冕物 质抛射 的初始 速度， 还要 考虑日 冕物质 抛射在 行星际 空间的 传播情 
况， 也就 是所谓 行星际 日冕物 质抛射 (interplanetary  coronal  mass  ejection,  ICME) 
与太阳 风和磁 层的相 互作用 [1Q]。 

考 虑日冕 物质抛 射的特 殊性， 需要对 其发生 频次、 初发、 传播和 对地有 效性做 
出 预报。 但是目 前国内 外尚未 形成常 规日冕 物质抛 射预报 业务， 详细 的日冕 物质抛 
射预 报种类 划分需 要通过 预报实 践归纳 出来。 这 本身就 是一道 难题。 
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日冕物 质抛射 与行星 际磁云 的关系 

Connection  between  CMEs  and  Magnetic  Clouds 


1.  日 冕物质 抛射是 太阳上 的爆发 现象， 磁云是 它传播 到行星 际空间 中的一 
类特 殊结构 

日冕物 质抛射 (coronal  mass  ejection,  CME) 是太阳 大气中 频繁发 生的最 为猛烈 
的大 尺度爆 发现象 之一， 它将 大量的 能量、 质量和 磁通量 抛入行 星际空 间[1]。 一次 
典型的 CME 携带 109 吨等离 子体和 1023  Maxwell 磁 通量， 它的能 量高达 1025  J， 相 
当于同 时发生 2 万个 9 级 大地震 。当 CME 传 播到行 星际空 间时， 称之为 行星际 
CME(ICME)。 它们中 的一部 分呈现 出规则 的磁场 结构和 特殊的 等离子 体特征 ，这 
类 ICME 就是磁 云[2]。 在局地 的观测 数据中 (图 1)， 典 型的磁 云具有 如下三 个显著 
特点 ： （1) 磁场强 度明显 高于太 阳风中 的磁场 强度， （2) 磁场 方向有 着大而 平滑的 
旋转， （3) 较低的 质子温 度和等 离子体 0 值。 此 外还具 有双向 超热电 子流、 不寻常 
的电离 状态、 持续 下降的 速度等 特点。 根 据这些 特点， 人们普 遍认为 磁云是 一个具 
有螺 旋形磁 场的磁 通量管 (flux  rope) 结构 (图 2)[3]。 

2.  它 们都是 大尺度 现象， 是地球 空间灾 害性天 气事件 的主要 驱动源 

CME 和磁 云都是 大尺度 结构。 平均 来说， CME (或 磁云) 从太阳 传播到 地球需 
要 3 〜 4 天。 由于 不停的 膨胀， 磁云在 1AU 处 横截面 的平均 直径约 0.28AU， 经过地 
球的 持续时 间约需 24 小时。 如此大 尺度的 扰动会 引起空 间环境 的剧烈 变化。 它们 
对 背景太 阳风的 挤压， 可以 在其周 围形成 磁场压 缩区， 产 生各种 湍流、 波动 甚至激 
波。 激波和 湍动的 存在都 是有效 的加速 高能带 电粒子 的必要 条件。 强 烈的地 磁暴往 
往是由 磁云引 起的。 不同的 磁云造 成的磁 暴强度 会有所 不同， 主要依 赖于它 们的磁 
场 强度、 轴的 方向、 尺寸 大小、 传播方 向和速 度等， 这些 参数在 CME 形成 演化的 
初期就 已基本 确定。 探索 CME 与行 星际磁 云的关 系是一 个多学 科交叉 的课题 ，它 
涉 及太阳 物理、 行星际 物理、 磁层 物理和 基本等 离子体 物理。 这 方面的 研究， 不仅 
可以加 深对现 象本身 的形成 和演化 规律的 理解， 对空间 灾害性 天气事 件的预 报也是 
有 着极其 重要的 意义。 

3.  然而我 们并不 清楚日 冕物质 抛射是 如何演 变成磁 云的， 也 不清楚 它们的 
最终命 运如何 


我们对 CME 的观测 大部分 是遥感 手段， 得到 的是太 阳附近 的成像 信息； 对磁 
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云的探 测是局 地的时 间序列 数据， 大部 分是地 球轨道 附近的 信息。 而对 CME 在行 
星际空 间中传 播和演 化这一 在时间 上可达 数天、 在空间 上可达 1AU 的 过程， 我们 
知之 甚少。 观测 数据的 局限给 我们带 来了一 系列科 学上的 难题。 

(1) 为什 么不是 所有的 CME 都能演 变成为 磁云？ 磁云 的形成 条件是 什么？ 
不是 所有的 ICME 都是 磁云， 非 磁云的 ICME 具有杂 乱无章 的内部 磁场。 
1996 〜 2003 年期 间地球 附近观 测到的 ICME 统 计情况 显示， 在太 阳活动 低年， 几乎 
所有的 ICME 是 磁云， 但在太 阳活动 高年， 只有约 15% 的 ICME 是磁云 [4]。 为什么 
有些 CME 不 能形成 磁云？ 这方面 的研究 甚少。 
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图 1 卫 星记录 到的磁 云的局 地观测 数据。 竖的虚 线之间 为磁云 区域， 具 有增强 的磁场 、大 
而平滑 的磁 场旋转 、低 的质 子温度 和等离 子体点 值等 特点。 
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(2)  CME 或磁云 在行星 际空间 传播过 程中， 内部 能量是 如何转 化的？ 

CME 在行星 际空间 中的传 播时， 内部的 磁场能 量基本 以 r_2 速 率耗散 （r 为距 
离太 阳的距 离)， 内部 的热力 学过程 属于膨 胀吸热 过程， 且质 子和电 子的行 为很不 
一样， 质子 的多方 指数约 1.3, 而电子 则很可 能小于 1.0[5,6]。 耗散的 磁能可 以转化 
为动 能甚至 热能， 但具体 的百分 比并不 清楚。 磁 能-热 能的转 化需要 有效的 机制， 
如果有 的话， 具 体怎么 转化？ 如 果没有 的话， CME 吸 取的热 能从哪 里来？ 而且在 
不同的 阶段是 否有着 不同的 热源？ 

(3)  磁云 磁场的 全局拓 扑结构 是什么 样的？ 它们与 太阳的 相通性 如何？ 

磁云 内部双 向超热 电子流 的存在 间接的 证明了 ，磁 云是两 个足点 连接在 太阳表 
面的 巨大的 弯曲的 flux  rope  (图 2)[7]o 然 而不是 所有的 磁云， 同时也 不是磁 云经过 
的所 有时间 段我们 都能探 测到双 向超热 电子流 [8]。 对于 这种间 断性的 发生， 目前合 
理 的解释 是它们 与太阳 的连通 性不是 100% 的， 有 时会由 于某种 原因而 中断， 而这 
里所暗 示的一 个重要 的物理 过程就 是磁场 重联， 它能使 局部地 区的磁 能耗散 引起大 
尺度磁 场拓扑 结构的 改变。 磁云与 太阳的 连通性 的变化 很有可 能会影 响磁云 的许多 
特性， 比如 会改变 磁云内 部磁场 结构； 会 影响磁 云等离 子体与 太阳风 等离子 体的交 
换 行为； 会 改变磁 云在行 星际空 间传播 过程中 的受力 情况； 会 改变磁 云内部 的供热 
速率， 从而 影响热 力学参 量等。 
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(4)  CME 或磁 云的最 终命运 如何？ 它 们在更 远的地 方以什 么形式 存在？ 

Voyager 飞船 的观测 表明， CME 至少在 15AU 的 地方仍 在持续 膨胀， 但 膨胀速 

率随离 太阳的 距离越 远而逐 渐减小 [9]， 理 论模型 也表明 CME 不会无 休止的 加速膨 
胀 [6] 。但它 们是否 能传得 更远？ 我们 没有确 切的观 测数据 可以用 来分析 。另一 方面， 
磁云 是否还 能维持 两个足 点连接 在太阳 表面的 磁绳结 构呢？ 如果磁 云能很 好地维 
持这 种磁绳 结构， 每产 生一个 磁云， 必然会 增加整 个日球 层的磁 通量。 然而 通过卫 
星数 据估算 表明， 随 时间的 变化日 球层磁 通量基 本是不 变的。 因此， 磁云应 该会慢 
慢 地消失 在某个 地方。 事 实是否 如此， 需 要更多 的观测 数据来 检验。 

(5)  还有 很多科 学问题 值得我 们研究 

如何 通过日 冕仪 成像图 来准确 的反演 CME 的三维 结构， 又如何 通过局 地一点 
或数 点的观 测数据 来反演 磁云的 B 维结 构？ 

如 何根据 CME 和太阳 表面源 区的观 测来确 定磁云 的几何 参数， 尤其是 轴向这 
一关 系地磁 暴强度 的重要 参数？ 

对于 多重磁 云的形 成条件 是什么 ，相 互作用 期间发 生着哪 些物理 过程？ 为什么 
有些 多重日 冕 物质抛 射并没 有演化 成多重 磁云。 

磁云与 周围太 阳风等 离子体 是如何 相互作 用的？ 磁云边 界层中 发生着 什么样 
的物理 过程？ 如何 物理的 描述太 阳风对 CME (磁 云) 运动 的拖拽 效应？ 

小尺度 flux  rope 是否 也属于 磁云？ 它们是 如何形 成的？ 等等。 

4. 我 们需要 多点多 时空尺 度的观 测来真 正理解 日冕物 质抛射 与行星 际磁云 

正由于 CME 和磁 云都是 大尺度 结构， 单颗 卫星的 观测使 我们只 能管中 窥豹， 
很多现 有的图 像和结 论都只 是建立 在一定 的假设 和理论 模型基 础之上 。 对同 一个磁 
云 进行的 多点同 时观测 研究也 有过， 但 很少； 更多的 是不同 磁云、 不同 时间、 不同 
地点 的统计 研究， 这能给 出集体 的平均 特征， 但无法 反映出 个体的 情况。 只 有发展 
新 的观测 技术、 实 现多点 多时空 尺度的 观测， 才 能使我 们获得 更多的 信息， 深入和 
确切 的了解 CME 和 行星际 磁云。 计 划中的 solar  probe 和 solar  sentinels 等空 间卫星 
项目 将会在 一定程 度上弥 补这些 缺陷。 在 不久的 将来， 我们对 CME 和行星 际磁云 
乃 至太阳 大气和 日球层 的认识 一定会 是质的 飞跃。 
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太阳风 的起源 


Genesis  of  the  Solar  Wind 


太 阳风是 弥漫于 整个日 球 (heliosphere) 的高速 带电粒 子流， 它和 它携带 的磁场 
是 太阳与 整个日 球联系 的纽带 ，并 通过与 星际介 质的相 互作用 决定着 日球的 形状和 
尺寸。 此外， 由近 日区向 行星际 空间传 播的过 程中， 太 阳高能 粒子以 及日冕 物质抛 
射等可 能危及 地球空 间环境 的爆发 事件会 受到背 景太阳 风的可 观影响 。因而 了解太 
阳 风的性 质不仅 具有天 文学上 的一般 重要性 ，而 且对于 准确地 预报有 灾害性 影响的 
空间 天气事 件也具 有重要 价值。 在太阳 风的研 究中， 太阳 风的起 源问题 (包 括源区 
的认证 以及初 生太阳 风由约 10km/s 加速 至数百 km/s 的 机制) 占据着 核心的 地位， 
同时也 是空间 物理领 域最重 要却悬 而未决 的课题 之一。 

1958 年 Parker 做出太 阳风的 理论预 言时， 相关观 测手段 还相当 有限， 因而 
Parker 并未指 明太阳 风会与 何种日 冕结构 相关。 20 世纪 60 年 代初， 太阳风 的存在 
为 飞船所 证实， 同时探 空火箭 的使用 也使得 日冕的 紫外和 X 线观 测成 为可能 ，太 
阳 风源区 的认证 研究就 开始了 。当 时发展 并沿用 至今的 一个主 要方法 是利用 光球磁 
图并基 于某些 假设来 构造日 冕磁场 模型， 而后将 太阳风 的局地 测量数 据映射 到日冕 
某 高度， 并 由该高 度沿开 放磁力 线向日 面寻找 太阳风 的源区 (图 1 示 范的是 此方法 
的 现代应 用)。 利 用这一 思路， 有早期 研究将 Vela 和 Pioneer 等飞船 的太阳 风数据 
与 日面软 X 线图 像做 了比对 ，确认 了延伸 至赤道 附近的 大冕洞 @是 重现性 高速流 (速 
度高于 600 千米每 秒的太 阳风) 的源头 所在， 事 实上这 也是迄 今最具 说服力 的太阳 
风源 区认证 研究。 人们随 即发现 地球轨 道处太 阳风的 来源不 局限于 冕洞， 活 动区附 
近的 开放场 区也有 贡献， 而且 太阳风 速度与 它所在 磁力管 截面积 的增长 (可 用膨胀 
因子来 衡量) 之间存 在负相 关[2]。 20 世纪 80 年代 末利用 1967 年 起长达 22 年 的数据 
的一项 统计研 究表明 该经验 关系相 当普遍 地成立 ，因而 成为太 阳风加 速机制 的一个 
重要约 束[3]。 

1990 年前研 究者倾 向于视 太阳风 为沿永 久开放 磁力线 的稳态 流动， 高 速流来 
自高纬 冕洞， 低速流 则源于 冕流亮 度边界 附近磁 力线在 日面的 足点。 基于这 一源头 
观， 在物 理机制 方面， 人们 最初并 不关心 开放区 日冕何 以取得 百万度 高温这 一点， 
而 把笼统 定义的 冕底当 作底边 界来考 察太阳 风的加 速问题 ，通 过电子 由该高 温边界 


① 这里我 们仿效 Cranmer[5] 基于 观测来 定义冕 洞为日 面上 或者日 面边 缘之外 紫外或 X 线 辐射强 
度 较低的 部分。 
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图 1  Carrington 周 1600 至 1965( 对应于 1973 年 4 月至 2000 年 8 月 ) 低纬太 阳风在 光球上 
的 源区。 这是 Luhmann 等 人利用 Mt  Wilson 天 文台的 光球磁 图历史 数据， 基 于势场 假设重 
构了这 27 年间日 冕磁 场位形 之后， 通 过磁力 线追踪 技术找 到的日 心纬 度低于 20 度 的开放 
力线在 光球的 足点。 图 中蓝色 (红 色) 表征光 球磁场 指向内 (外) 。 由图 中可以 看到， 有 相当长 
的时间 内低纬 太阳风 源自低 纬处混 合极性 区域， 这对应 于太阳 活动上 升期及 极大期 [1]。 

向外 的热传 导来为 太阳风 供能。 但这一 电子驱 动的理 论无法 解释高 速流的 性质。 进 
而人 们认识 到太阳 风的流 动应被 看做开 放区日 冕 加热的 一个自 然 后果： 亚光 球层次 
的对流 运动将 机械能 以磁流 体波或 其他形 式注入 磁流管 ，波通 过湍动 耗散等 机制来 
将 物质加 热到日 冕温度 ，此 高温相 应的向 外的压 强梯度 自然地 提供太 阳风的 起始加 
速。 为 产生高 速流， 该理论 要求至 少在初 始加速 阶段， 质子而 非电子 应得到 优势加 
热。 不 过该质 子驱动 的理论 预言质 子在内 冕区温 度可高 达数百 万度， 这与当 时的探 
空火 箭所得 的结果 不符， 因而陷 入困境 [4]。 

20 世纪 90 年代 之后， 随着以 Ulysses、 SOHO 为 代表的 一系列 飞船的 升空， 
太阳 风的起 源研究 得到了 长足的 进步。 一 方面太 阳风的 局地数 据中， 除了 质子与 
alpha 离 子外， 痕量元 素如氧 、铁、 硅等 的测量 也成为 常规。 由于痕 量元素 在太阳 
风高速 流与低 速流中 的性质 有很大 区别， 寻找这 种区别 在日冕 中的对 应就成 为太阳 
风源 区认证 的一个 新的出 发点。 另一 方面， 随着 日面的 紫外和 X 线的 成像 及谱观 


Near-Ecliptic  Solar  Wind  Sources,  Red=+,  Blue=-B  field 
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测 精度的 提高， 寻找 太阳风 在过渡 区乃至 色球层 次的源 头成为 可能； 不 仅如此 ，日 
心 距离约 1.5 太阳半 径之外 延伸日 冕的白 光和紫 外测量 还为新 生太阳 风在这 一关键 
区 域的加 速提供 了重要 信息。 

Ulysses 的观测 表明， 在太 阳活动 低年， 太 阳风参 数对日 心纬度 的依赖 关系相 
当 规则： 一 个宽约 30° 的变化 显著的 低速流 (速 度约 400km/s) 嵌在南 北两股 均匀的 
高速流 之间。 此 时太阳 的位形 也相当 简单， 最显 著的特 征是冕 仪图像 中赤道 附近亮 
的冕 流带。 研究 发现， 绝大部 分的高 速流来 自太阳 两极的 冕洞， 其下 超米粒 组织边 
界处 紫外谱 线的蓝 移则是 初生高 速流的 表征， 而 该蓝移 位于日 面之上 5000- 
20000km 处的 磁漏斗 结构中 [6] 。另一 方面， 研究者 普遍认 为低速 流和冕 流结构 有关， 
少 量低速 流来自 冕流尖 点处磁 闭合区 域物质 的间歇 式释放 ，其 余则来 自冕流 亮度边 
界相 应的开 放区。 这部分 低速流 可能源 于冕洞 的周边 区域， 或 者活动 区闭合 磁环体 
系附近 具有单 一极性 的磁开 放区， 且与 高速流 类似， 在 紫外图 像中也 呈现为 网络组 
织边界 上的蓝 移[7]。 2006 年 发射的 Hinode 飞船 的观测 表明， 在日 面的软 X 线图像 
中， 源于 活动区 的低速 流呈现 为相当 平稳的 流动， 它 占总的 低速流 的比例 可高达 
1/4[8]。 在物 理机制 方面， 延 伸日冕 观测显 得尤为 重要。 观测 表明冕 洞之上 的延伸 
日 冕中质 子温度 高于电 子值， 少 数离子 的温度 又高于 质子值 (二 者比 值超过 离子的 
质 量数) 且 其垂直 温度高 于平行 温度， 这 些观测 特征使 得人们 重新拾 起质子 驱动太 
阳风 的理论 观点。 不 仅冕洞 如此， 冕 流边界 处测量 结果也 被发现 有类似 特征。 因而 
现 在的共 识是对 于离子 优势加 热的那 些机制 (如离 子回旋 共振) 不仅 对高速 流来说 
至关 重要， 而且可 能也适 用于部 分低速 流[5]。 

在太 阳活动 高年， 太阳风 与太阳 的位形 都非常 复杂。 Ulysses 的 测量结 果中， 
太阳风 呈现为 一串串 相继出 现的变 化剧烈 的中、 低 速流。 而相 应时段 的日面 上极区 
冕洞 缩小甚 至消失 ，中 低纬度 则出现 大量的 小冕洞 。基于 势场的 磁场外 推模型 表明， 
在活动 峰年向 行星际 开放的 磁通多 数来自 这些小 冕洞， 但活动 区边缘 及内部 的贡献 
也可达 30 〜 50%。 这使 得研究 者公认 活动区 周边区 域对太 阳风会 有可观 的贡献 ，但 
对其具 体源头 则很有 争议。 目前 被接受 的可能 的源区 有活动 区内部 及边界 的开放 
场、 活动 区附近 的小冕 洞以及 极区冕 洞的内 边界等 [9]。 

上述讨 论中都 假定太 阳风主 要来自 单极性 的开放 场区。 然而 SOHO 飞 船的日 
面 紫外成 像观测 发现， 无论 高年或 低年， 日面都 充斥着 各种尺 度的环 状闭合 结构， 
即便是 冕洞这 样以开 放场为 主的区 域也不 例外， 只不过 冕洞内 的环尺 寸较小 (高度 
低于 15000km)、 温 度较低 (低于 80 万 度)， 而冕 洞之外 环的尺 寸较大 (高约 4 万〜 40 万 
千 米)、 温 度较高 (约 150 万 度)。 环 状结构 的无处 不在导 致了一 个全新 的太阳 风起源 
说 即开闭 磁场耦 合说。 在 这一理 论中， 开 放磁场 与闭合 磁环的 重联释 放出环 内物质 
并为 之提供 能量， 环 内物质 沿新形 成的开 放力线 的流动 即为太 阳风。 它可解 释太阳 
风局地 测量中 氧电荷 态与速 度的相 关关系 ，也可 以通过 磁环在 浮现后 到与开 放力线 
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重联 前集聚 物质的 过程长 短来为 低电离 势的痕 量元素 丰度对 太阳风 速度的 依赖提 
供定性 说明。 目前 这一起 源说正 越来越 受关注 [1Q]。 

太阳风 起源研 究的主 要困难 来自源 区认证 以及加 速机制 两方面 。在 源区 认证方 
面， 由于 日冕磁 场直接 测量的 困难， 所有 通过磁 联系来 寻找源 区的工 作都依 赖于日 
冕磁场 模型， 而 这类模 型又极 大依赖 于若干 无法通 过观测 约束的 参数。 在加 速机制 
方面， 基于 波动或 者湍流 的理论 最大的 问题在 于人们 至今对 磁流体 湍流仍 知之甚 
少， 而对湍 流在高 频或者 高波数 区的动 力学耗 散的描 述尤为 困难。 不 过令人 欣慰的 
是， 在 日冕这 类低热 压磁压 比的等 离子体 中磁流 体湍流 的研究 正取得 进步， 相应的 
太阳风 模型计 算结果 已可以 接受观 测检验 [5]。 另一 方面， 开闭 磁场耦 合起源 说的理 
论还远 谈不上 完善， 它的各 个要素 基本上 都还停 留在定 性描述 阶段。 就磁环 对物质 
的 储存过 程而言 ，人 们还不 了解物 质是如 何集聚 的以及 集聚的 物质中 元素丰 度依赖 
于哪些 因素。 就磁 环与开 放力线 的重联 而言， 人 们对物 质释放 的具体 过程、 重联所 
释放 的能量 在粒子 动能、 热能及 电磁能 间的分 配都不 了解。 就 重联所 形成的 初生太 
阳 风的进 一步加 热加速 来说， 重联 过程所 激发的 高频或 低频、 平行或 斜传波 动等的 
贡 献都还 缺乏细 致研究 。至 于太阳 风的单 极开放 场起源 说与开 闭磁场 耦合起 源说是 
否同 时 成立、 其各自 的 相对贡 献又如 何等则 尚无 定论。 

对太阳 风起源 的更深 入了解 是未来 若干卫 星的主 要科学 目标。 我 国规划 的“夸 
父” 卫 星将是 2015 年 后第一  Lagrange 点 处太阳 风数据 的主要 来源， 不 仅如此 ，它 
对内 日冕的 连续的 可见光 和紫外 成像观 测将极 大促进 人们对 太阳风 初始加 速区的 
了解。 而 计划于 2015 年 发射的 SolarOrbiter 飞 船的近 日点为 48 太阳 半径， 在纬向 
则可 到达日 心纬度 30° 的 区域。 它将 提供内 日球层 太阳风 中粒子 和磁场 的信息 ，并 
将 能分辨 太阳大 气在约 200km 尺 度上的 动力学 演化， 从而帮 助人们 了解太 阳风物 
质 和能量 的输运 过程。 另 一尚处 于预研 阶段的 Solar  Probe  Plus 飞船 将贴近 黄道面 
飞行， 但其 近日点 将为日 心距离 9.5 太阳半 径处。 之所 以要到 这一前 所未闻 的近距 
离 来观测 太阳， 是因为 Solar  Probe  Plus 首要的 科学目 标就是 确定太 阳风源 区磁场 
的结 构和动 力学， 追 踪用以 加热日 冕和加 速太阳 风的能 量的流 动并明 晰其热 力学。 
可以 预见， 这些项 目的实 施将大 大增进 人们对 太阳风 起源的 认识， 并 可能对 太阳风 
的 加热 加速机 制做出 革命性 的 贡献。 

参 考文献 

[1]  Luhmann  J  G,  Li  Y,  Arge  C  N,  et  al.  Solar  cycle  changes  in  coronal  holes  and  space  weather 
cycles,  J.  Geophys.  Res”  2002(107)， A08,  1154,  10.1 029/200 1JA007550. 

[2]  Zirker  J  B  (ed.)  Coronal  holes  and  high  speed  wind  streams:  a  monograph  from  Skylab  solar 
workshop,  Boulder:  Colorado  Associated  University  Press,  1977. 

[3]  Wang  Y  M  and  Sheeley  Jr  N  R.  Solar  wind  speed  and  coronal  flux-tube  expansion,  ApJ,  1990, 


•  194  • 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


(355):  726-732. 

[4]  Hollweg  J  V.  Drivers  of  the  solar  wind:  then  and  now,  Phil.  Trans.  R.  Soc.  A,  2006,  (364): 
505-527. 

[5]  Cranmer  S  R.  Coronal  holes.  Living  Rev.  Solar  Phys.  2009,  (6):  3  http:  //www.livingreviews. 
org/  lrsp-2009-3. 

[6]  Tu  C  Y,  Zhou  C,  Marsch  E,  Xia  L  D,  Zhao  L,  Wang  J  X  and  Wilhelm  K.  Solar  wind  origin  in 
coronal  funnels.  Science,  2005,  (308):  519-523. 

[7]  Marsch  E,  Wiegelmann  T  and  Xia  L  D.  Coronal  plasma  flows  and  magnetic  fields  in  solar 
active  regions.  Combined  observations  from  SOHO  and  NSO/Kitt  Peak,  A&A,  2004,  (428): 
629-645. 

[8]  Sakao  T,  Kano  R,  Narukage  N,  et  al.  Continuous  plasma  outflows  from  the  edge  of  a  solar 
active  region  as  a  possible  source  of  solar  wind.  Science,  2007,  (318):  1585-1588. 

[9]  Kohl  J  L,  Noci  G,  Cranmer  S  R,  Raymond  J  C.  Ultraviolet  spectroscopy  of  the  extended  solar 
corona.  Astron.  Astrophys.  Rev”  2006,  (13):  31-157. 

[10]  Feldman  U,  Landi  E,  Schwadron  N  A.  On  the  sources  of  fast  and  slow  solar  wind.  J.  Geophys. 
Res”  2005,  (110):  A071 09,doi:  10.1 029/2004JA0 10918. 


撰稿 人：李 波 陈 耀 

山东 大学威 海分 校空间 科 学与物 理学院 


太阳高 能粒子 在近日 空间 的加速 和传播 


•  195  • 


太阳 高能粒 子在近 日空间 的加速 和传播 

Acceleration  and  Propagation  of  Solar  Energetic  Particles  in  the 

Inner  Heliosphere 


1 太阳高 能粒子 的观测 

太阳高 能粒子 事件是 指那些 在地球 附近观 测到的 来源太 阳的高 能粒子 。历 史上 
这些 高能粒 子事件 被分为 两类： 爆发性 (impulsive) 和 渐进性 (gradual) 事件。 这两个 
术语 最初是 指太阳 表面软 X 射线信 号时间 持续的 长短。 但是 后来在 Reames 等人的 
推 动下， 被 用来作 为区分 “耀斑 加速” 和“日 冕物 质抛射 (CME) 驱 动激波 加速” 两种过 
程 [1] 。图 1 是 两种过 程的示 意图。 作为太 阳表面 两种最 激烈的 活动， 耀斑和 日冕物 
质抛射 都具备 在很短 的时间 内将粒 子加速 到很高 能量的 能力。 事 实上， 在这 两种过 
程里， 有大约 1031 〜 1032 尔格 的能量 被释放 出来， 而且 单个粒 子能够 被加速 到大于 
GeV 的 能量。 这两种 机制相 比较， 通 常太阳 耀斑发 生在活 动区， 而 且没有 很大的 
空间 扩展； 与此 相反， 日冕物 质抛射 在空间 上扩展 很大， 平均角 宽度有 50 度[2]。 
另外， 很多 观测也 表明， 日冕物 质抛射 和耀斑 经常同 时发生 [3]。 

一般 说来， 对太 阳高能 粒子事 件的观 测分为 两种。 第一种 称为遥 感观测 
(remote-sensing) , 这 些观测 主要是 各种波 长的电 磁波， 例如 从伽马 射线到 X 射线， 
到厘 米射电 波等。 这些 观测反 映了爆 发时太 阳表面 的物理 性质。 另外 一种观 测称为 
实 地观测 (in-situ)， 这 种观测 主要是 行星际 空间里 的带电 粒子， 包括 电子、 质子和 
各种 离子。 因为太 阳风中 Parker 磁场的 存在， 这些带 电粒子 在从太 阳传播 到地球 
的过 程中， 会 受到磁 场洛仑 兹力的 作用， 经历所 谓调制 过程， 主要包 括绝热 冷却， 
以 及湍流 (或 者波) 和粒子 的相互 作用。 所 以近地 的高能 粒子观 测不仅 携带了 粒子在 
太 阳附近 加速的 信息， 还携带 了在内 日球空 间(<1八11) 太阳风 的湍流 信息。 特 别的， 
湍流 能量谱 随空间 的变化 特征。 

在 耀斑现 象中， 经 常能观 测到硬 X 射线； 有 时还可 以观测 到伽马 射线。 硬 X 
射线是 由高能 电子和 太阳表 面大气 碰撞产 生的。 由硬 X 射线 谱， 可 以反推 得到加 
速的电 子能谱 [4]。 这让我 们可以 很好的 研究电 子加速 机制。 类似的 ，当高 能质子 (高 
能 离子) 和太阳 大气里 的离子 (质 子和氦 离子) 碰撞， 我 们就能 得到相 应的窄 (宽) 伽 
马 射线。 研 究这些 伽马射 线谱， 可以了 解离子 的加速 机制。 2002 年， NASA 发射 
了  Ramaty  H  igh  Energy  Solar  Spectroscopic  Imager  (RHESSI) 卫星。 它的主 要工作 
就 是研究 耀斑硬 X 射线 和伽马 射线。 
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耀斑  日冕 物质抛 射激波 


图 1 高 能粒子 的“两 来源” 分类： 耀斑加 速和日 冕物质 抛射激 波加速 [1]。 

耀 斑作为 高效的 粒子加 速器， 很 早就被 人们所 接受。 不过 C  M  E 和高能 粒子之 
间的 关系远 不是一 目 了然。 曾经， 耀斑被 认为是 爆发性 (impulsive) 和渐 进性 (gradual) 
太阳 高能粒 子现象 的唯一 起因。 后 来人们 发现在 很多渐 进型太 阳高能 粒子事 件中， 
观测 到的离 子电荷 相当于 温度为 2xl06K 的日冕 物质， 而不是 耀斑的 2xl07  K 的 
温度。 这 使人们 相信， CME, 特别 是由它 产生的 激波是 个很理 想的加 速场所 。也 
由此， Reames 等人 推动了 两种加 速机制 —— “耀斑 加速” 和“日 冕抛射 (CME) 驱动激 
波加 速”。 不过过 去十几 年来， 从 ACE 卫星的 观测， 人 们发现 这个分 类并不 准确。 
利用 ACE 上 的高能 谱-高 元素- 高电荷 观测， 梅森 [5] 等人认 识到， 在 很多太 阳高能 
粒子事 件中， 高能量 (几 十兆 电子伏 以上) 和低 能量粒 子很可 能来自 不同的 种子粒 
子； 它们的 加速机 制也可 能不尽 相同。 在随后 的一个 研究中 [6]， Cane 等人 研究了 
29 个激烈 的太阳 高能粒 事件， 并 发现有 4 个 事件同 时具有 耀斑和 C  M  E 激 波加速 
的 特点。 理 论计算 [7] 表明， 如果在 这些事 件中日 冕物质 抛射和 耀斑出 现的时 间上接 
近， 且 耀斑以 及激波 都和地 球有很 好的磁 力线相 联系， 那么一 些太阳 耀斑加 速粒子 
将重新 被激波 加速。 

2. 太阳 高能粒 子的加 速机制 

太阳高 能粒子 在耀斑 中的加 速机制 目前还 不明朗 。但 是磁 重联作 为触发 机制是 
没有疑 义的。 流 行的理 论有： 直流电 场加速 (特 别的 Super  Dreicer 电场加 速)， 带电 
粒 子在电 流片中 的磁岛 (由撕 裂模不 稳定性 产生) 里的 加速以 及随机 加速。 这 几种加 
速机 制都可 以加速 粒子到 100 兆电 子伏， 甚至 lGeV。 然而， 每种机 制都需 要一些 
假定 (比如 Super  Dreicer 电场加 速需要 假定一 个大尺 度的强 电场的 存在， 随 机加速 
需要预 先假定 一个的 湍流能 谱)。 而这些 假定， 利用目 前的观 测手段 往往还 是不能 
够 得到验 证的。 所以 很难评 价不同 机制的 优劣。 另外， 对 电场加 速机制 来说， 一个 
非常棘 手的问 题是怎 样得到 一个幂 指数的 高能粒 子谱。 

和耀 斑比较 而言， 太 阳高能 粒子在 CME 激 波的加 速相对 简单。 当一个 带电粒 
子通 过和上 下游中 的湍流 相互作 用多次 穿越激 波时， 它 的能量 会迅速 增加。 在这个 
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过 程里， 如 果忽略 激波的 结构， 不同 的离子 会得到 相同的 能谱， 而且 这个能 谱近似 
是 一个幂 指数。 它的 幂只和 激波的 压缩比 相关。 观 测上， 不同 离子的 加速能 谱确实 
很 相似， 但存在 细小的 差异。 这一方 面说明 激波加 速确实 是相应 的加速 机制， 另一 
方面 也说明 在考虑 具体事 件时， 我们需 要考虑 激波的 结构。 在 考虑激 波的加 速时， 
一个 重要的 问题是 带电粒 子是如 何在激 波的上 下游穿 越的。 Lee[8] 对 这个问 题做了 
详尽的 分析， 他发 现当粒 子从激 波的上 游逃离 激波的 时候， 由于 streaming 不稳定 
性， 这些粒 子会激 发和放 大阿尔 芬波。 这 些被放 大的阿 尔芬波 又可以 进一步 通过波 
和粒 子的相 互作用 散射粒 子使它 们从上 游回到 下游， 得到 进一步 加速。 这个 阿尔芬 
波的放 大以及 粒子的 加速的 过程， 是一个 自恰的 过程。 在得 到粒子 能谱的 同时， 
激波 上游的 波的能 谱也能 得到。 

3.  太阳高 能粒子 在行星 际空间 的传播 

高能 带电粒 子在加 速后， 要 通过在 行星际 空间的 传播才 能到达 地球。 由于行 
星 际空间 湍流的 存在， 这些带 电粒子 的运动 将受到 调制。 这 个调制 通常用 一个被 
称为聚 焦的输 运方程 (focused  transport  equation) 来 描述。 在 这个方 程里， 粒子在 
相空 间的运 动被近 似成一 个在投 掷角上 的扩散 过程。 过去 的四十 年里， 研 究人员 
用这 个方程 对很多 个体事 例作了 大量的 分析。 经过和 观测的 比较， 得到了 离子以 
及 电子粒 子的自 由程。 这些自 由程， 根据 事件的 不同， 往 往相差 很大。 这 意味着 
行星际 空间湍 流能谱 随时间 的涨落 还是很 大的。 另外， 太阳 风存在 有各种 结构。 
最 近的一 些研究 表明， 一种 最常见 的结构 是大尺 度的电 流片。 这些 电流片 的存在 
是和 太阳风 MHD 湍流的 阵发特 性密切 相关的 。这 些电 流片随 着太阳 风向外 传播， 
由于高 能带电 粒子的 速度远 大于太 阳风的 速度， 在这 些粒子 传播的 过程中 它们就 
会遇到 这些电 流片。 利 用一个 简单的 太阳风 的蜂窝 模型， QinandLi[9] 研究 了电流 
片对高 能粒子 传播的 作用。 他们 发现， 这些电 流片很 好地保 证了粒 子在垂 直于磁 
场方 向上的 运动也 是扩散 运动。 这个研 究的重 要性在 于它保 证了利 用扩散 理论来 
研 究太阳 高能粒 子的普 适性。 

4.  当前的 研究重 点和近 期的研 究方向 

目 前太阳 高能粒 子事件 的研究 主要集 中在下 面两个 方面。 

1) 加速 的种子 粒子以 及粒子 的加速 机制。 高能 粒子的 来源是 哪里？ 是 耀斑还 
是日冕 物质， 或者主 要是太 阳风？ 它 们又是 通过什 么过程 (耀 斑或 激波) 加 速的？ 如 
果 加速是 在耀斑 附近， 那 么加速 的粒子 和那些 产生硬 X 射线 和伽马 射线的 高能粒 
子是 不是同 一种？ 如果是 日冕物 质抛射 冲击波 加速， 那么冲 击波的 位型是 什么样 
的？ 这方 面的研 究主要 是利用 ACE 卫星的 观测来 做关于 composition 的分析 。最近 
STEREO 卫星的 发射对 这个问 题将会 有很大 帮助。 通 过对一 个高能 粒子从 不同的 
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图 2 太 阳高能 粒子随 经度变 化的示 意图。 根 据加速 机制的 不同， 在不 同经度 看到的 

粒子时 间强度 将有很 大不同 [7]。 

2) 怎 样刻画 传播中 受到的 太阳风 MHD 扰动的 影响， 以 及这个 影响的 对日距 
离 的关系 。为了 明确的 回答这 个问题 ，近日 的观测 是必不 可少的 。最近 美国的 NASA 
和 欧洲的 ESA 在积极 推动两 个卫星 项目： Solar  Orbiter  and  Solar  Probe。 这 两个项 
目 的成功 发射将 使我们 拥有多 个近日 卫星， 而最 近的近 日距离 将会有 20 个 太阳半 
径。 这将 使这个 问题得 到圆满 解答。 

最后， 我们 要特别 指出， 由于太 阳高能 粒子事 件的复 杂性， 对 某一个 特定的 
高能 粒子事 件的详 细了解 需要我 们作详 尽的观 测和细 致的理 论模型 计算。 这个工 
作由 于对空 间天气 学有着 的重大 意义， 它也越 来越受 到全世 界各地 空间物 理学家 
的 重视。 


经度做 观测， 我们将 能够更 准确的 了解是 否在单 个尚能 粒子事 件中存 在混合 加速以 
及 加速的 粒子是 不是相 对有更 多的重 粒子等 问题。 如图 2 所示， 通过 对时间 强度曲 
线以 及粒子 能谱的 观测， 我们会 得到更 进一步 的关于 太阳高 能粒子 事件的 图像。 
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地面宇 宙线增 强事件 


Ground  Level  Enhancement  Events 


1 .  引百 

太阳 宇宙线 (solar  cosmic  ray, 简称 SCR) 是指 来自太 阳的高 能粒子 (solar 
energetic  particles, 简称 SEPs), 其主 要成分 是质子 (约 90%) , 其次 是电子 (约 9%) 
和重离 子的核 (约 1%), 质 子的能 量范围 从大于 IMeV 到大于 lOGeV. 太阳 宇宙线 
观测 开始于 1942 年 ，当 1942 年 2 月 28 日大 耀斑爆 发时， 地 面宇宙 线探测 器首次 
发现接 收到了 与该耀 斑相联 系的相 对论高 能质子 (质子 的动能 Ep>500MeV), 这种 
引 起地面 宇宙线 流量瞬 时增强 的相对 论高能 质子事 件称为 地面宇 宙线增 强事件 
(ground  level  enhancement  events, 简称  GLE  事 件)。 从  1942 年起到 2009 年， 世界 
地 面宇宙 线监测 站网共 观测到 70 个 GLE 事件， 最强的 GLE 事件 在太阳 附近可 
加速到 20GeV 以上。 

太阳 高能粒 子的加 速与传 输是空 间天气 研究领 域的最 重要的 研究课 题之一 。不 
同种类 的高能 粒子的 加速和 传输机 制不同 ，对同 一种高 能粒子 不同能 量范围 的粒子 
加速和 传输机 制也不 相同。 总的 说来， 能量 越高的 粒子散 射效应 的影响 越小， 所以 
GLE 事 件是研 究太阳 高能粒 子事件 加速机 制的最 有利的 事件。 同时 由于相 对论太 
阳 高能粒 子的能 量高， 穿透 力强， 对卫星 和宇航 员的安 全构成 极大的 威胁， 因此， 
相对 论太阳 高能粒 子事件 的研究 不仅具 有科学 意义， 而且 在卫星 抗辐射 加固， 宇航 
员的安 全和卫 星的屏 蔽设计 方面都 有很强 的指导 意义。 正因为 如此， 地面宇 宙线增 
强 (GLE) 事 件的研 究受到 空前的 重视。 

太 阳粒子 的传播 与电磁 辐射传 播的图 像完全 不同。 因 为粒子 (电 子， 质子 ，重 
离子) 是带 电的， 带电 粒子在 行星际 磁场中 是围绕 行星际 磁力线 作回旋 运动， 行星 
际 磁力线 的磁位 形决定 于太阳 风的流 速和太 阳自转 角速度 ，当 假定太 阳风速 度和太 
阳 自转角 速度近 似为常 数时， 行星际 磁力线 可用阿 基米得 螺旋线 来表示 [1] (见图 1)。 

2.  研 究现状 

2.1  GLE 事件 的能谱 

太 阳高能 粒子事 件最初 按照与 脉冲和 缓变两 类耀斑 相关的 SEPs 具有不 同的质 
子电 子比， 将其分 类为脉 冲和缓 变事件 两类。 随着对 日冕物 质抛射 和太阳 高能粒 
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子元 素丰度 研究的 深入， Reames[4] 依据 高能粒 子的电 荷态， 元 素丰度 和强度 时间轮 
廓等， 完 善了太 阳高能 粒子的 分类， 给 出了脉 冲和缓 变两类 事件的 特性， 并 普遍认 
为脉 冲事件 是由耀 斑加速 形成， 而 缓变事 件是日 冕物质 抛射所 驱动的 激波所 加速。 
然而， 随 着空间 观测资 料分析 研究的 深入， 不少 学者发 现在大 的缓变 事件中 往往包 
含脉冲 加速的 成分， 于是 Cliver[5] 扩展了  Reames 的分类 系统， 即在 两类的 基础上 
加入 了脉冲 与渐变 的混合 事件。 近年 来的观 测证据 证明对 于大的 GLE 事件， 大部 
分 观测到 的强度 曲线都 同时具 有脉冲 和缓变 分量。 由图 2 可见， GLE 事件 的强度 
曲线通 常包括 “即时 ”成分 (prompt  component,  PC), 和 “缓变 ”成分 (delay  component, 
DC)。 研 究表明 PC 成 分的能 谱通常 可用指 数谱来 拟合， 而 DC 成分 的能谱 可用幂 
律谱来 拟合， 图 3 给出了 两个地 面宇宙 线台站 (McMurdo,  Apatity) 中 子监测 器观测 
到的 2005 年 1 月 20 日 的 强度时 间曲线 (a) ， 和 利用地 球同步 环境监 测卫星 (GOES)， 
地面中 子监测 器和气 球资料 求得的 能谱， （b) 为双对 数谱， （c) 为单对 数谱， 实线 (1) 
为 PC 谱， 虚线 (2) 为 DC 谱。 Miroshnichenko(2008)[2] 综 合了多 位作者 的工作 给出了 
1956—2006 期间大 GLE 事 件的能 谱参数 (PC 谱和 DC 谱)。 对 大渐变 事件元 素电荷 
态的研 究表明 Fe/O 比 不是区 分两类 SEP 事 件的合 适的量 ，而 Fe 的 电荷态 是表示 
源 区温度 的最灵 敏的指 示器。 Tylka 等 指出大 SEP 事件 中粒子 初期的 分布至 少有两 
种 成分： 来自太 阳风的 超热尾 粒子， 和来自 前次耀 斑活动 的超热 粒子。 Mason 等也 
指出高 能粒子 (几十 MeV) 和低能 粒子也 许来自 不同的 种子场 分布和 不同的 加速机 
制。 研究还 表明在 耀斑里 Fe/O 和 3He/4He 的增 强不是 互相关 联的， 这是否 意味着 
它们是 不同的 机制产 生的； 而富铁 SEP 事件， 和高 能段的 Fe/O 增强与 GLE 事件 
相 关性均 较好。 
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图 2  4 个 地面宇 宙线台 站中子 监测器 观测的 1989 年 9 月 29 日 事件的 强度时 间曲线 

(图 1 和图 2 均 取自参 考文献 [1])。 
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图 3 两个地 面宇宙 线台站 (McMurdo,  Apatity) 中子 监测器 观测的 2005 年 1 月 20 日 GLE 事 
件的 强度时 间曲线 (a), 图 中箭头 1 ， 2 分 别表示 PC 能谱和 DC 能谱的 时刻， （b) 和 (c) 是根据 

观测 资料拟 合的对 数能谱 (取 自参 考文献 [3])。 
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2.2  GLE 事件 加速机 制和传 输机制 

由于 GLE 事 件比较 罕见， 拥有完 整观测 资料的 事件更 是凤毛 麟角。 目前比 
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较 公认对 GLE 有 效的加 速机制 主要有 日冕物 质抛射 驱动的 激波加 速和与 太阳暴 
源磁 重联区 中的电 场加速 和随机 加速。 下面分 别对这 三种加 速理论 的现状 作一简 
单的 介绍。 

2.2.1  激 波加速 

无碰撞 激波被 认为是 天体物 理中许 多高能 现象的 加速源 ，很 多学 者对它 进行了 
深入的 研究和 讨论。 简 单讲激 波加速 可分为 准平行 激波加 速和准 垂直激 波加速 。准 
平 行激波 指的是 激波波 前法向 与背景 磁场方 向平行 ，原 理为在 波前波 后两个 散射中 
心 来回往 返的一 阶费米 加速； 准垂 直激波 则是波 前法向 与磁场 垂直， 这样会 在激波 
的 上下游 产生垂 直于磁 场的感 应电场 ，带 电粒子 会在沿 电场方 向的漂 移过程 中被加 
速。 近年来 ，激波 加速赞 成者认 为快日 冕物 质抛射 驱动的 激波开 始是垂 直激波 加速， 
以 后逐渐 变为平 行激波 加速， 激波加 速前次 太阳活 动残余 超热粒 子成为 SEP 中的 
高 能段的 粒子， 加速 太阳风 超热粒 子的就 生成低 能段的 粒子。 Gang  Li 等 (2003[6]， 
2005[7])用 Monte-Carlo 法 数值研 究了在 日冕物 质抛射 驱动的 激波处 高能粒 子和重 
离子的 加速和 传输， 他们 采用扩 散激波 加速， 开始时 考虑湍 动的强 扩散， 到 一定距 
离后， 散射 变弱， 采用 考虑投 掷角散 射的玻 尔兹曼 方程， 研究 了在传 播激波 上高能 
粒子随 时间的 传输， 得 到了高 能粒子 在距太 阳不同 距离处 的强度 轮廓， 角分布 ，粒 
子 的各向 异性。 激波加 速是大 缓变型 SEP 事 件加速 的主流 模型， 目 前对激 波加速 
的 主要质 疑为： 对无 散射漂 移激波 加速， 主要是 加速效 率低， 因为 一次穿 越激波 
波 前粒子 能量仅 能增加 2.5 倍， 而漂移 激波加 速在激 波波前 只反射 一次； 对于扩 
散激波 加速， 需 要确认 它在低 日冕加 速的有 效性和 湍动散 射的能 量密度 水平， 及对 
高 能段加 速的有 效性， 同时激 波加速 至今无 法解释 PC 分量。 

2.2.2 直流电 场加速 

太阳爆 发时暴 源区磁 重联过 程中产 生的感 应电场 可达到 10V/cm, 如果 仅仅考 
虑横 向磁场 和磁重 联感应 电场， 可 得到质 子获得 的典型 能量为 20MeV, 远 远低于 
相对 论质子 的能量 (约 500MeV), 于是 Litvinenko  &  Somov  (1995)[8] 引入横 向电场 (由 
于质 子电子 回旋半 径不同 造成的 电荷分 离引起 的)， 取适 当的特 征值， 质子 可以在 
小于 0.1 秒的时 间内被 加速到 GeV 的 量级。 所以可 以解释 PC 分量。 对直流 电场加 
速的 主要质 疑是反 常电阻 的产生 和加速 粒子从 电流片 的逃逸 概率。 

2.2.3 随机共 振加速 

随机 加速定 义为在 湍动的 等离子 体重离 子与运 动的散 射中心 发生随 机碰撞 ，从 
而 在很短 的时间 内获得 能量， 最 重要的 一个方 式就是 波粒共 振相互 作用。 当 绕磁力 
线旋转 的粒子 回旋频 率与等 离子体 波的固 有频率 发生共 振时， 粒子就 可以从 波中获 
得 能量。 有 效的加 速应该 发生在 粒子与 一个宽 频的波 谱之间 的相互 作用， 这 样粒子 
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可以随 机的从 一个共 振态跃 迁到另 一个共 振态， 最终获 得一个 与波谱 相匹配 的能量 
增益。 Miller  &  Roberts  (1995)[9] 提出 了阿 尔芬波 的级联 效应， 即波幅 很大的 阿尔芬 
长波通 过级联 形成波 幅逐渐 变小， 频率逐 次变高 的宽频 波谱。 这样大 大提高 了质子 
的加速 效率， 可以在 很短的 时间内 将质子 加速到 GeV 的 量级。 此外， 随机 共振加 
速还可 以有选 择地对 等离子 体中满 足共振 条件的 粒子进 行加速 ，这样 可以很 好地解 
释脉冲 事件中 3He 和 重离子 成分的 丰富。 Bombardieri 等 (2006)[1G] 用 随机加 速模和 
激波 加速模 计算了  2000 年 7 月 14 日 GLE 事件 的理论 曲线， 计 算结果 表明， 用随 
机加 速得到 的理论 曲线， 与观 测曲线 比较， 无 论是上 升相， 强 度的峰 值和下 降相都 
比激波 模的结 果符合 得更好 。但随 机加速 面临的 主要问 题是对 太阳暴 源中的 湍动水 
平 至今没 有任何 可观测 的直接 证据。 

现在对 GLE 事 件的加 速机制 和传输 机制仍 在争论 之中， 到 底是激 波加速 (一源 
模)， 还是 两源模 (如： 重联 区的直 流电场 和随机 加速， Miller  et  al. ,  1997), 目前的 
观测似 乎支持 两源模 。然而 没有任 何一个 模型能 够对不 同事件 的观测 事实均 做出合 
理 解释。 例 如在回 答粒子 谱随时 间的变 化的问 题上， 都 遇到了 很大的 困难。 

3.  难 题的困 难所在 

由于 太阳高 能粒子 的观测 是在地 面和地 面附近 ，而 粒子的 加速在 太阳日 冕的某 
一 高度的 太阳暴 源区， 和 / 或日 冕物 质抛射 驱动的 日冕激 波和行 星际激 波附近 ，或 
太阳 大气的 某处？ 而 紧靠太 阳附近 的物理 条件无 论是从 观测和 理论都 是不清 楚的； 
除考虑 加速机 制外， 还要考 虑粒子 的传输 效应， 各 类粒子 如何传 输的， 也是 不清楚 
的， 通 常用求 解传输 方程来 研究， 但在解 传输方 程时， 粒子的 平均自 由程， 投掷角 
以及 行星际 磁场的 大尺度 扰动， 这些 量如何 选取？ 实地观 测至今 还无法 给出。 同 
时加 速机制 与传输 效应是 混在一 起的， 至 今无法 区分。 虽然近 几十年 是我们 对日球 
高 能粒子 加速的 了解快 速深化 的时期 ，我 们已经 从太阳 高能粒 子事件 的粒子 加速和 
传 输的传 统看法 中走了 出来， 我们认 识到不 能仅用 “缓 变”和 “ 脉冲” 就可 以区分 
其物理 机制， 但由于 GLE 事 件的加 速和传 输的复 杂性， 目 前对到 底是哪 些加速 
机制 (磁 重联？ 激波？ 随机 加速？ 等) 起 作用， 是 一种还 是几种 同时起 作用？ 不同能 
量 和不同 种类的 高能粒 子在那 儿获得 加速的 (磁 重联的 源区？ 冕环？  CME 驱动的 
日冕 激波？  ICME 驱动的 行星际 激波？ 等)， 加 速效率 如何？ 能加速 的最高 能量是 
多少？ 它们又 是如何 同时考 虑加速 质子， 电子 和重离 子的？ 等 ，无论 从理论 上还是 
观测 上这些 问题还 远没有 解决. 

4.  展望 

美 国航空 航天局 (NASA) 预 计将于 2012 年发射 “ 哨兵” 卫星 (Solar  Sentinels), 
“太阳 哨兵” 是由六 颗卫星 组成的 多卫星 系统， 其中 四颗在 距太阳 0.25  AU 的绕 
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日轨 道上， 另外 两颗分 别为近 地点的 太阳同 步卫星 和远地 点的深 空绕日 卫星。 通过 
近日 的四颗 卫星， 可以近 距离地 探测高 能粒子 的源区 和释放 过程， 精 确测定 粒子在 
太阳上 的释放 时间， 而 不需考 虑传输 效应中 的行星 际散射 效应， 而且 通过四 颗卫星 
多 角度的 观测， 可以 了解高 能粒子 释放时 的各向 异性， 并可得 到粒子 能谱， 从而了 
解粒子 的加速 机制。 两 颗远日 的卫星 可以对 CME 和行 星际激 波进行 观测。 再配合 
行 星际空 间卫星 和地面 观测， 太阳高 能粒子 的研究 将迎来 光明的 未来。 
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恒 星形成 中的引 力坍缩 

Gravitational  Collapse  in  Star  Formation 

恒 星在分 子云中 诞生。 从 平均数 密度约 104/cm3 的分子 云形成 恒星， 密 度需增 
大 20 个 量级， 坍缩就 是首要 的基本 过程。 因此在 20 世纪 70 年代初 分子云 一经发 
现， 天文 学家便 开始寻 找坍缩 运动， 但 却屡屡 失败， 主要原 因是： 第一， 当 时还未 
意 识到坍 缩运动 的观测 特征， 由于 分子云 温度低 (一般 10 〜 20K) 热运 动造成 的谱线 
宽 度小， 因 而认为 测到的 C0 谱 线宽度 (几 km/s) 由坍 缩导致 [1]; 第二， 推测 分子云 
可能 整体处 于坍缩 之中， 并用 大速度 梯度模 型进行 分析。 有学者 指出， 如此 坍缩将 
导致 银河系 内恒星 形成率 远远超 过观测 结果， 湍动才 是谱线 的致宽 机制。 当 时所用 
的 分子探 针为最 容易激 发的稀 有分子 CO  J=l-0 谱线， 这 也是失 败原因 之一。 稍后， 
有几 个源， 例如 MonR2 中， 测到 了红移 的吸收 特征。 这一特 征是由 坍缩还 是膨胀 
或其 他运动 造成， 由于 巨分子 云的复 杂性， 争论 又起， 未有 定论。 因 此直到 80 年 
代中， 在恒星 形成过 程中坍 缩之后 产生的 外向流 被意外 发现， 并很快 在一批 恒星形 
成区 测到， 但天 文学家 仍然在 艰苦地 搜寻坍 缩运动 的观测 特征。 

吸取了 早期的 经验， 天 文学家 开始在 小质量 恒星形 成区寻 找坍缩 特征， 当时已 
有 IRAS 源可作 为搜寻 线索， 并 且开始 用稠密 分子谱 线作为 探针。 1986 年在 蛇夫座 
的 IRAS  16293-2422 源中 测到了  CS  J=5-4 谱线 的不对 称轮廓 [2] ， 并 认为是 从里向 
外的坍 缩运动 引起的 [3]。 20 世纪 90 年 代初， 模拟 了在稠 密云中 从里向 外坍缩 模型， 
坍缩 特征随 即在小 质量星 形成区 B335 中测到 [4] : 即相 对于速 度分布 ^x(l/r)1/2 和 
中 心温度 较高的 云核， 足够光 厚的谱 线将产 生蓝峰 较强的 双峰， 而光 薄谱线 的单峰 
则 位于光 厚谱线 的双峰 之间， 这 就是所 谓的蓝 色轮廓 (blue  profile)。 B335 中 的这一 
坍缩特 征得到 多个巡 天结果 的证实 ，分子 云核中 的坍缩 观测特 征从此 在小质 量恒星 
形 成区确 立了。 

在 大质量 恒星形 成区的 坍缩特 征更难 观测。 除 了坍缩 容易与 旋转、 外向 流等运 
动混 淆外， 高度的 消光和 星团环 境均增 加观测 和证认 的难度 。在 20 世纪 90 年代末 
了解坍 缩的存 在与否 对大质 量恒星 形成的 理论研 究更为 迫切。 当时对 大质量 星的形 
成模式 开始了 激烈的 辩论。 有学者 提出， 当形成 星体质 量达到 1OM0 时辐射 压将阻 
当物 质球形 下落。 到 底更大 质量的 星是由 质量较 小的星 体碰撞 -合并 还是仍 然经吸 
积盘、 外流 形成， 天文 学家各 持其见 [5,6]。 坍缩 的观测 特征是 区分这 两者的 关键依 
据。 技术的 发展， 特别 是热辐 射探测 计阵列 (bolometric  array) 和干涉 仪的应 用为坍 
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缩的 研究带 来新的 突破。 2003 年 ，在与 水脉泽 成协的 大质量 稠密云 核中， 测到 HCN 
J=3-2 谱线的 蓝色轮 廓[7]。 后来对 不同形 成阶段 的大质 量恒星 形成区 的多个 巡测相 
继 完成， 证 实了蓝 色轮廓 在大质 量形星 成区的 存在。 成 图研究 [8] 包括 巡天和 典型源 
的观 测随即 证实了 蓝色轮 廓起因 于引力 坍缩， 可能与 外向流 成协； 如 果有一 个完整 
的 成图， 只要一 条光厚 谱线， 就可 以证认 出蓝色 轮廓。 

分子 云核的 i 丹缩 还有一 类观测 特征， 即天 鹅座反 P 型轮廓 (inverse  P  Cygni 
profile) o 这类特 征需要 有亮的 连续背 景才能 产生， 在大 质量恒 星形成 区较容 易探测 
到。 第一个 毫米波 段的天 鹅座反 P 型轮 廓是在 W49 中发现 的[9]， 新 近亚毫 米波干 
涉阵 (SMA) 成为探 测坍缩 的最有 力工具 ，在 W51 北区、 Sgr  B2 和 G19.61+0.23 以 
及典 型的小 质量星 形成区 NCC1333 和 B335 中测到 了此类 特征。 天 文学家 在厘米 
波段用 甚大阵 (VLA) 观测 NH3 谱线， 也 发现了  G10.6-0.4、 W51、 G45.47+0.05 和 
G24.78+0.08 等恒 星形成 区的天 鹅座反 P 型 轮廓。 这类 轮廓比 蓝色轮 廓更能 反映分 
子云内 核的物 质下落 状况。 

至今坍 缩特征 的观测 表明， HCN、 HCO+、 CS、 H2CO、 CN 等分 子均有 谱线是 
有 效的坍 缩探针 。用 CO 和其 同位素 13CO 的较 高跃迁 谱线在 高分辨 率观测 中也获 
得了蓝 色轮廓 以及天 鹅座反 P 型 轮廓。 

在这 个研究 领域， 目前 需要解 决的问 题有： 

(1)  坍 缩运动 的空间 分布： 理 论分析 表明坍 缩要在 恒星形 成全过 程中起 作用， 
这必 须借助 盘或者 “ 火炬” 效应来 实现。 就要求 坍缩必 须是非 各向同 性的。 目前单 
天线测 到的蓝 色轮廓 的分布 难以给 出确切 的坍缩 形态， 干涉仪 观测也 尚未绘 出直接 
的 图像。 

(2)  在 年轻星 团的环 境中， 要获取 坍缩的 速度、 坍 缩区域 的位置 和尺度 以及与 
星源的 关系来 确定吸 积是单 调的还 是有竞 争性的 ，并考 察吸积 方式对 原恒星 质量分 
布的 影响。 

(3)  探索大 、小质 量恒星 形成中 i 丹缩 产生率 随时间 的变化 。蓝 色色超 E(blue  excess) 
可以表 证蓝色 轮廓探 测率。 对于小 质量星 的三个 不同形 成阶段 Class -1， 0 和 I 用 
HCN  J=3-2 谱线 探测的 E 分别为 0.31， 0.30,  0.30, 基本 一样， 而对 大质量 星形成 
中 的两个 阶段即 原恒星 阶段和 致密电 离氢区 (UC  HII) 阶段， HCO+J=1-0 的 E 有差另 IJ， 
分别为 0.17 和 0.58。 需要解 决的问 题是： 为什么 小质量 星形成 过程中 E 基本 不变， 
而 大质量 星形成 过程中 UC  HII 的 E 远远 大于 处在较 早形成 期的原 恒星的 EoUC  HII 
的辐射 压比较 发达， 大质量 星形成 过程中 E 的变 化是 和理论 相悖的 （见上 文)。 

(4)  目 前观测 到的蓝 色轮廓 都发生 在靠近 谱线的 中心， 而 快速坍 缩物质 的辐射 
应该出 现在线 翼上， 如 何区分 坍缩与 双极外 向流也 就成了 难题。 利 用即将 建成的 
Atacama 大毫 米波阵 (ALMA) ， 进行高 分辨率 和高灵 敏度的 观测， 有 望解决 这个问 
题。 


恒 星形成 中的引 力坍缩 
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(5)  支撑分 子云的 动力学 因素除 了正在 形成的 星体自 身的反 馈外， 还有 湍动和 
磁场， 它们怎 样抗衡 坍缩、 何 者为主 是长期 争论、 至 今悬而 未决的 问题。 这 个难题 
需要 理论、 数值 模拟及 谱线和 偏振观 测协同 破解。 

(6)  恒星形 成过程 中坍缩 的模型 分析： 目前 使用较 多的是 两层均 匀的物 质彼此 
靠近 的模型 [1()]， 拟合 省时， 但比较 简单。 目前 天文学 家还在 对该模 型进行 改进。 
如何 建立一 个既包 括外向 流和旋 转等因 素又运 行快速 的坍缩 模型， 也迫在 眉睫。 
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溫 流是混 沖吗？ 

一星 际介质 与恒星 形成中 的湍流 

Interstellar  Turbulence  and  Star  Formation 


1951 年， Von  Weizsaker 首次提 出星际 介质中 存在超 音速湍 流形式 [1]， 湍流源 
于星 系较差 转动， 并最终 在小尺 度上耗 散掉。 同年， Von  Hoerner 注 意到猎 户座星 
云 中发射 线线宽 所反映 的速度 扰动与 尺度间 成幂率 谱关系 [2] ，谱指 数介于 0.25 〜 0.5, 
于是 提出那 里的气 体中有 Kolmogorov 湍流， 谱 指数为 0.33。 

由于缺 乏足够 的观测 和理论 支持， 这 些早期 工作在 很长一 段时间 内被忽 略了。 
直到 20 世纪 70 年 代末还 是很少 有人赞 同湍流 模型。 1981 年， 由于 Larson 发现的 
分子云 的长度 与线宽 的幂率 关系及 其随后 的工作 [3]， 大 家开始 相信在 分子云 尺度上 
可 能存在 湍流。 更 大的突 破是在 1984 年， IRAS 观测 到了星 际卷云 [4]。 之后 更多的 
观 测使人 们逐渐 意识到 湍流在 分子云 及恒星 形成中 的普遍 性与重 要性。 

可 以说， 近 二十多 年来， 恒星 形成领 域中最 重要的 进展就 是湍流 成为恒 星形成 
宏 观理论 中的核 心元素 之一。 一 方面， 全 波段， 多尺度 的观测 越来越 丰富； 另一方 
面 ，理论 研究通 过数值 模拟也 获得长 足进展 。数值 模拟延 伸了物 理实验 的参数 空间， 
使我 们能够 去探测 实际实 验无法 覆盖的 范围。 

1. 什么是 湍流？ 

湍流是 在大范 围相关 尺度上 被激发 的非线 性流体 运动。 在星际 空间， 它的尺 
度覆盖 范围可 以从几 千米到 几十个 秒差距 (见图 1)。 湍 动级联 过程所 覆盖的 极宽的 
尺度 范围意 味着湍 流参与 并调节 星际空 间的多 种过程 。 当流 体伸展 ，折 叠和膨 胀时， 
非线 性的水 平对流 会造成 速度场 的严重 扭曲， 这时就 会出现 流体力 学所描 述的湍 
流。 当黏 性扩散 与平流 时标的 比值， （即 雷诺数 =  是特征 长度， V 是特征 

速度） 很 大时， 就 会出现 湍流。 另一个 类似的 参数， 磁 雷诺数 i?m(  =  ZF/；7, ；； 是磁扩 
散率) 是磁扩 散时标 与平流 时标的 比值。 i?e<100 的流体 被称为 层流； 随着 办和 
的 增加， 混乱程 度开始 增加。 对 天体物 理中的 系统， 和 都非 常大， 这是因 
为 天文学 中的尺 度都非 常大。 只 考虑纯 流体力 学的湍 流意义 不大， 因 为在很 多环境 
中磁能 与动能 相当， 因此， 磁场对 动力学 来说也 很重要 (见本 书同一 作者所 著关于 
磁 场的章 节)。 


湍 流是混 沌吗？ —— 星 际介质 与恒星 形成中 的湍流 
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图 1  Armstrong ,  Rickett 和 Spangler(1995) 观测到 的覆盖 十几个 量级的 幕率谱 （ “Big  Power 
Law” ）。 其中， 横 轴是以 1/ 米为 单位的 波数， 纵 轴是以 1/ 米 3 为单位 的电子 谱密度 [5]。 


恒星 形成过 程的每 一步都 会受到 湍流的 控制， 从 分子云 的形成 到磁通 量的去 
除， 以及 能量的 转移和 传输。 湍流 和磁场 一起控 制恒星 形成的 速度、 效率、 空间聚 
集 程度、 多样 性和初 始质量 函数。 除此 而外， 对 大质量 恒星形 成很重 要的星 团中的 
恒星 形成， 环 境的反 馈也是 非常重 要的。 因其还 要受到 外流， 星风和 喷流中 的湍流 
和 磁场的 影响。 迄今 为止， 湍流在 恒星形 成中的 作用， 天 文界还 在继续 探索。 

湍流也 决定了 吸积盘 和行星 形成的 动力学 。磁 流体 动力学 (MHD) 的湍动 影响尘 
埃动 力学， 从而影 响到行 星的形 成[6]。 吸积 盘的动 力学受 到电离 程度的 影响。 比方 
说， 原恒 星盘中 “ 平静区 (dead  zone)” 的 出现就 可能是 由于电 离度不 足而造 成的。 
而原 恒星盘 内部的 电离主 要是由 磁流体 动力学 (MHD) 的湍流 中宇宙 射线的 传输来 
决定的 [7]。 

既然恒 星形成 中很多 没有解 决的问 题取决 于湍流 及其很 多还不 清楚的 物理特 
性， 那我 们就必 须更深 入地去 研究这 些基本 的物理 过程。 只有 理解这 些物理 过程， 
我 们才能 决定在 什么条 件下现 在的数 值模拟 是可以 信赖的 。例如 ，如果 磁重联 很慢， 
现在的 MHD 模拟就 不能代 表实际 的情况 (见 本书 同一作 者所著 关于磁 场的章 节)。 
因为这 种情况 下磁场 会因湍 流的搅 动而完 全缠绕 交织在 一起。 正是因 为在湍 流中快 
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速磁 重联是 可能的 [8]， 所以 我们才 可以依 赖现在 的数值 模拟。 

天 体物理 中的湍 流是一 个非常 复杂而 前沿的 领域， 有很多 问题尚 待继续 研究。 
因而几 乎不可 能像其 他较为 成熟的 领域一 样列出 所有待 解决的 难题。 这里， 我只介 
绍 几个与 恒星形 成关系 最大， 并有 可能在 近期得 到解决 的几个 问题。 

长期 以来， 仅 限于在 均匀和 不可压 缩这两 种状态 下对湍 流进行 研究。 对 不可压 
缩状态 下湍流 的研究 ，这 些年来 已取得 长足地 进展。 比如， Goldreich  &  Sridhar  1995 
模型已 被基本 确认为 是对强 阿尔文 湍流的 一个很 好地描 述[9]。 问题是 实际天 体环境 
都 是可压 缩的。 对 恒星形 成理论 来讲， 对可 压缩湍 流的认 识尤为 重要。 但是 对可压 
缩 湍流的 研究， 尤 其是对 超音速 揣流的 研究， 目 前仅处 于起步 阶段。 在超音 速的湍 
流中， 激波的 影响有 多大， 它怎 样影响 湍流的 层叠与 耗散， 可 压缩模 式与其 他模式 
的耦 合等， 还都 不是很 清楚。 而且， 实 际天体 环境是 复杂多 样的， 湍 流因而 有种种 
不同的 状态， 比 方说， 流体 中的磁 场可强 可弱。 依照磁 压力与 气体压 力的相 对大小 
以及 磁能与 流体动 能的可 比性， 湍流 的统计 性质都 会随之 变化。 湍 流还可 以是非 

平 衡的， 即一 个方向 的波比 相反方 向的波 要强。 这种情 
况其实 在星际 空间相 当普遍 ，因为 多数天 体环境 中的扰 
动 都是有 源的。 比 方说， 从 恒星发 出的星 风必然 比反射 
回来 的波动 要强， 这种情 况下， 湍流 就是不 平衡的 ，其 
统 计性质 与平衡 情况下 有很大 区别。 还有， 部分 电离的 
湍流其 性质与 恒星形 成密切 相关， 因为 分子云 都是部 
分电 离的。 

一 ■般 认为， 中 性粒子 引起的 黏性耗 散会在 一 ■定尺 
度 上阻断 湍动的 级联。 然而， 最近的 研究显 示[1()] ，尽 
管在速 度空间 ，湍 动的级 联被截 断了， 磁 场的扰 动会继 
续 延伸到 更小的 尺度， 相 应的磁 压会引 起气体 的压缩 
(见图 2)， 这 有可能 是在天 文单位 尺度上 所发现 的小的 
电 离和中 性结构 (SINS, 见 Heiles  1997[11])的 成因。 

2. 怎样 从观测 上研究 湍流？ 

随 着观测 技术的 进步， 尤其是 大量光 谱巡天 资料的 累积， 让我们 有可能 去更好 
地 从天文 观测上 去研究 湍流。 目前在 湍流与 恒星形 成这个 领域， 有一种 趋势， 那就 
是好 像通过 越来越 大规模 和越来 越复杂 的数值 模拟， 所有 的问题 都可以 解决。 但实 
际上， 数值模 拟由于 其有限 的数值 分辨率 （实 验室与 天文环 境中的 雷诺数 差六 
个数 量级以 上)， 并不 能真正 替代实 际观测 研究。 

一 方面， 我们需 要直接 的观测 去验证 数值的 结果； 更重要 的是， 观测 可以回 
答 数值模 拟无法 解决的 问题， 比 方说， 湍流的 激发与 耗散。 一般 认为， 星际 空间的 
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湍流主 要是在 几十甚 至上百 个天文 秒差距 上通过 超新星 爆发、 星风及 喷流等 被激发 
的； 而耗散 是由在 小尺度 上热离 子的回 旋共振 （不可 压缩模 式)， 黏 性以及 无碰撞 
阻尼 (可 压缩 模式) 等过 程而引 起的。 而随着 湍流的 耗散， 其能量 转化为 热能， 加热 
或 (通 过无 碰撞等 离子体 作用) 加速 粒子。 

湍流 谱是测 量湍流 的一个 统计量 ，可 以用来 将观测 与数值 模拟和 理论预 测进行 
比较。 数理 统计方 法的巨 大优势 在于可 以揭示 隐藏在 随机数 据中的 规律。 由 于天体 
物理中 大部分 的湍流 都是磁 主导的 ，湍流 的统计 同时包 含了对 速度场 和磁场 的扰动 
统计。 密度 的扰动 统计是 一个导 出量， 它 取决于 速度和 磁场的 波动。 在这里 我们将 
主要讨 论速度 波动的 统计， 本书另 外一章 将对磁 场进行 讨论。 

最近十 几年， 出现 了基于 位置速 度数据 (PPV) 的 速度频 道分析 (VCA) 和速 
度 坐标谱 线分析 （VCS) 技术 (见 Lazarian2009 和那里 的文献 [12])。 这 些技术 基于可 
靠的理 论计算 和数值 测试， 可 以应用 到不同 的谱线 （发射 线和吸 收线， 光学 薄和光 
学厚的 谱线） 并 适用于 多个波 段谱线 （包 括射 电波段 的谱线 ，例如 HI  21cm 和 C0, 
以及光 学和紫 外的谱 线)。 随 着湍流 理论的 发展， 我们将 面临更 多复杂 的问题 ，例 
如， 更多 维度的 速度相 关性。 这 对我们 理解与 星际介 质非均 匀分布 相关的 物理过 
程非常 重要， 例 如加热 过程和 化学丰 度等。 
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喷 流和质 量外流 

Jets  and  Mass  Outflows 


1.  什么 是喷流 和质量 外流？ 

恒 星是体 积庞大 (半 径约 为太阳 半径的 2xl06 倍) 但密 度稀薄 (平 均密度 约比太 
阳平均 密度低 20 个 量级) 的星 际分子 云核坍 缩而形 成的， 因此 人们很 自然地 期待在 
搜索 原恒星 (正 在从周 围环境 吸积物 质但还 未完全 形成的 恒星) 的过 程中， 首 先探测 
到 气体向 原恒星 的下落 。出乎 人们意 料的是 ，首先 探测到 的是高 速向外 运动的 气体， 
即年轻 星的喷 流和质 量外流 现象。 喷流是 指高速 (速 度为 100 〜 300kms4) 并且 高准直 
的向外 运动的 气体， 它们大 多在光 学或近 红外波 段被观 测到， 最典型 的例子 是光学 
波段探 测到的 HH111 喷流 [1] 和近 红外 波段探 测到的 HH212 喷流 [2]。 质量外 流一般 
是指 在毫米 波段探 测到的 CO 分子 外流， 其典型 速度为 lOkmr1， 呈 现双极 形态， 
准直 度比喷 流低。 质量外 流也常 常泛指 年轻星 驱动的 所有形 式的高 速向外 运动物 
质， 包括喷 流等。 

赫比格 和阿罗 在寻找 Ha 发射 线星的 过程中 分别于 1951 和 1952 年发现 一类具 
有 Ha 发射的 星云状 天体， 即后 来以他 们名字 命名的 赫比格 -阿罗 天体。 人 们最初 
认 为这类 天体是 原恒星 ，但 Schwartz 在 1978 年 发现它 们的光 谱与超 新星遗 迹光谱 
非常 相似， 从而 确定它 们不是 原恒星 而是受 到激波 作用的 致密气 体团块 [3]。 赫比 
格- 阿罗天 体的温 度约为 8000K, 典 型电子 密度为 102~103cm  3, 空间 速度为 100- 
300kms— 、 20 世纪 80 年代初 首次发 现由年 轻星驱 动的高 准直喷 流[4]。 巨型赫 比格- 
阿 罗天体 的天空 投影长 度可达 12  pc, 有些 呈现出 以中心 星为对 称点的 S 形 对称， 
表明 外流轴 线存在 进动。 许多 喷流明 显地显 示了中 心星间 歇性质 量抛射 [5]。 受到激 
波 作用、 温度为 2000K 左右 的气体 有较强 的近红 外谱线 发射， 如氢 分子的 2.122 
微米和 [Fell]  1.644 微米 发射。 自从 1980 年 首次在 原恒星 L1551  IRS5 的周 围探测 
到高 速双极 CO 外流， 至今 共探测 到年轻 天体所 驱动的 CO 外 流超过 400 个。 统计 
分析 表明， 在 中心星 光度从 1 个太阳 光度到 106 个 太阳光 度的范 围内， CO 外流的 
质量、 动量和 能量与 中心星 光度之 间均存 在很好 的相关 关系， 同时统 计也发 现大质 
量 恒星的 CO 外流的 准直度 相对较 低[6]。 

2.  为 什么会 有喷流 和质量 外流？ 


虽 然年轻 星喷流 和质量 外流的 发现出 乎人们 的意料 ，但理 论研究 表明它 们是恒 
星形 成过程 中的一 个必要 组分。 如前 所述， 恒星 起源于 庞大而 稀薄的 星际分 子云。 
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星际分 子云由 于存在 转动， 大部分 气体在 坍缩形 成恒星 的过程 中不能 直接下 落到中 
心天 体而是 在中心 天体周 围形成 一个扁 平结构 —— 星 周盘。 年轻星 质量外 流目前 
普遍接 受的加 速和准 直机制 是磁离 心加速 和准直 [7]。 如 果星周 盘的磁 场方向 与星周 
盘 的夹角 小于一 定角度 (理论 分析为 60°), 在靠近 旋转轴 的地方 磁场强 度较强 ，磁 
场 可以迫 使物质 作刚体 旋转， 磁力管 中物质 就如同 是串在 刚性铁 丝上的 珠子， 在离 
心力的 作用下 珠子沿 角向向 外加速 。当物 质运动 到离星 周盘旋 转轴一 定距离 即阿尔 
文半径 (物质 的角向 运动速 度达到 阿尔文 速度) 时， 磁场强 度相对 较弱， 不再 能够迫 
使物质 作刚体 旋转。 当物质 进一步 向外运 动时其 旋转角 速度由 于角动 量守恒 而不断 
减小， 这 引起磁 场在环 向上的 缠绕。 环向 磁场对 物质施 以指向 星周盘 旋转轴 的力， 
这使质 量外流 准直。 具体的 加速和 准直过 程与所 采用的 磁场位 形密切 相关。 

3. 尚 未解决 的问题 

(1)  质量 外流起 源于盘 中何处 盘风或 X 风？ 

年轻 星质量 外流的 磁离心 加速和 准直目 前主要 有两种 模型： 盘风 [8] 和 X 风[9]。 
在 盘风模 型中， 外流 起源于 盘一定 的半径 范围内 (0.1 〜 20AU)， 因而预 言高速 的外流 
成 分靠近 盘的旋 转轴， 低 速成分 在高速 成分的 外部， 这与 在一些 喷流， 例如 DGTau 
中 观测到 的结果 吻合。 X 风模 型认 为外流 仅仅起 源于盘 中旋转 角速度 与中心 星相同 
的 地方， 所 预言的 外流速 度范围 较小。 盘风 模型面 临的问 题是， 在距离 中心星 0.1 〜 
20AU 的 地方来 自中心 星的电 离辐射 较弱， 盘的 电离度 较低， 盘能否 维持足 够的磁 
场 强度仍 然是个 问题。 另外， 当质量 外流起 源于离 中心星 距离较 远时， 外流 能够携 
带 的能量 有限， 这 与观测 到的外 流能量 占盘吸 积能量 主要部 分的观 测事实 也不一 
致。 在 X 风模 型中， 外流起 源于盘 中非常 靠近中 心星的 地方， 因此没 有上述 问题。 
在 观测 上 ，如果 能够在 远离中 心星引 力势阱 的地方 (例如 1 00AU) 测量到 外流 的角向 
和环向 速度， 就可 以推算 外流起 源处的 旋转角 速度， 若 知道中 心星的 质量则 可以推 
算 外流起 源处的 半径。 目前对 星风与 星周盘 交界处 的物理 条件， 特别 是其热 结构和 
电离 结构， 还缺 乏足够 了解。 考虑到 星风、 中心 星磁层 和星周 盘相互 作用的 详细模 
型， 也 许可以 将盘风 模型和 X 风模 型统一 起来。 

(2)  星周盘 中磁场 的起源 和位形 

年轻 星质量 外流的 磁离心 加速和 准直模 型严重 依赖于 盘的磁 场强度 和位形 。盘 
中 磁场是 物质在 分子云 坍缩时 携带进 的还是 由盘中 物质湍 动所产 生的？ 星 周盘上 
的磁场 强度有 多大？ 其位形 怎样？ 目前 对这些 重要问 题还缺 乏基本 了解。 ALMA 
具有前 所未有 的空间 分辨率 和探测 灵敏度 ，其对 星周盘 的偏振 观测将 有助于 这些问 
题的 解决。 

(3)  喷 流时变 的起源 

普 遍观测 到喷流 中不同 幅度的 时变， 它 们是由 什么引 起的目 前还很 不清楚 。吸 
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积盘 中的不 稳定性 或双星 系统中 伴星的 影响可 能是产 生喷流 时变的 原因。 

(4) 分子外 流的驱 动机制 

对分 子外流 的驱动 有多种 解释， 例 如喷流 弓激波 驱动、 大角 度星风 驱动、 喷流 
所产生 的湍流 驱动、 分子外 流是受 到中心 星偏转 作用的 下落气 体等。 ALMA 等设 
备对分 子外流 形态和 运动学 的细致 观测和 数值模 拟计算 的改进 ，例如 气体冷 却和化 
学反应 的细致 过程、 辐射转 移和磁 场的影 响等， 将有 助于确 定何种 机制起 作用。 
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原 行星盘 

Protoplanetary  Disks 


1.  原 行星盘 的发现 

20 世纪 60 年代 天文学 家探测 到年轻 星的红 外超， 并认识 到如果 年轻星 周围存 
在 盘状结 构-星 周盘， 则 可以产 生观测 到的红 外超。 20 世纪 70 年代 在年轻 星周围 
观测 到偏振 光和脉 泽发射 的轨道 运动， 并且认 为这些 现象与 星周盘 有关。 80 年代 
对 年轻星 红外波 段的丰 富观测 更加确 立了年 轻星星 周盘的 存在。 Lada[1] 在分 析年轻 
星红 外能谱 分布的 基础上 将年轻 星分为 I、 II 和 III 三型。 其后 人们认 识到它 们的演 
化序列 与星周 盘质量 之间的 联系： 从 I 型到 III 型年 轻星， 年龄 分别为 105、 106、 
107 年， 星 周盘的 质量从 O.1M0 减少到 O.OO3M0。 1993 年 探测到 更年轻 的恒星 -  0 
型原 恒星， 它们是 星周物 质质量 大于中 心星质 量的原 恒星， 其年 龄仅为 104 年 。年 
轻星星 周盘的 最直接 证据来 自于成 像观测 。哈勃 望远镜 观测到 猎户星 云亮的 背景下 
星 周盘的 暗轮廓 [2] ，其后 使用毫 米波干 涉仪和 CO 谱 线在一 批经典 T  Tauri 星 (年 龄约 
为 106 年) 周围 探测到 运动速 度符合 开普勒 运动规 律的气 体盘， 在年 轻大质 量恒星 
周围探 测到偏 振盘和 尘埃发 射盘， 在年 轻的褐 矮星周 围也探 测到星 周盘。 年 轻星周 
围的星 周盘被 普遍认 为是行 星形成 场所， 行星 在原恒 星形成 后的一 千万年 之内形 
成， 因此从 原恒星 的极早 期到行 星已经 形成的 这段时 期的星 周盘又 被称为 原行星 
盘。 

主序 阶段恒 星的星 周盘也 被大量 发现。 1984 年在 (3  Pictoris 周围探 测到星 周盘。 
Spitzer  MIPS (斯必 泽空间 望远镜 多波段 成像光 度计) 观测 表明约 15% 的主序 星存在 
远红 外超， 表明其 周围星 周盘的 存在。 这 类盘的 质量比 原行星 盘的质 量小两 个量级 
以上， 其主要 成分是 尘埃， 盘中尘 埃是由 小行星 和彗星 碰撞产 生的， 因此这 类盘被 
称为 残骸盘 (debris  disk)。 观 测发现 从原行 星盘转 化为残 骸盘的 时标非 常短， 因此 
处在原 行星盘 和残骸 盘之间 阶段的 星周盘 被称为 过渡盘 (transition  disk)。 

2.  原 行星盘 的结构 和演化 

由于现 有观测 设备对 原行星 盘的空 间结构 的分辨 能力十 分有限 ，观 测年 轻星的 
能 谱分布 并结合 原行星 盘模型 计算是 目前了 解原行 星盘结 构的主 要手段 。观 测发现 
经典 T  Tauri 型星从 近红外 到毫米 波段的 能谱分 布通常 为幂律 形式： vF，，， 大 
部 分源的 谱指数 a 小于 3/4。 计 算得到 的受到 中心星 照射表 面平坦 的盘的 谱指数 a 
为 4/3， 明显 大于观 测值。 当 考虑盘 在垂直 方向上 的流体 静力学 平衡条 件时， 随着 
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与 中心星 距离的 增加， 盘的 标高会 增大， 盘 的表面 就不会 是平坦 的而是 喇叭形 。喇 
叭形 的盘可 以更多 地吸收 中心星 辐射， 从而比 平坦盘 有更多 的红外 超[3]。 这 一模型 
(CG97 模型) 成功 的拟合 了大多 数经典 T  Tauri 型星 的能谱 分布， 但在 解释中 等质量 
年轻星 的能谱 分布时 遇到了 困难。 观测 发现： 中 等质量 年轻星 的能谱 分布在 近红外 
约 3 微米 处出现 凸起， CG97 模型 不能解 释这一 现象。 Dullemond[4] 等认 为， 在接近 
中 心星的 地方， 盘中 气体对 中心星 的辐射 是光学 薄的， 尘埃因 高温而 升华， 直到离 
中 心星一 定的距 离尘埃 才能够 凝结， 在 那里形 成一个 面对中 心星的 垂直的 内边缘 
(inner  rim)。 高温 的内边 缘对近 红外波 段的辐 射贡献 最大， 因 而可以 说明能 谱分布 
在近 红外的 凸起。 盘在内 边缘的 后面有 一个阴 影区， 该 区域被 内边缘 遮挡而 不能被 
中心星 照射， 因 而温度 较低， 致使 盘逐渐 收缩， 直到距 离中心 星一定 距离盘 才恢复 
到 CG97 模型中 的喇叭 形状。 这 一模型 还在不 断的发 展中， 例如： 内 边缘形 状为竖 
直的假 设过于 简单， 弧形可 能更为 合理； 内边缘 以内， 尺度较 大的尘 埃有可 能会存 
在 [5]。 

盘的加 热机制 主要是 中心星 照射和 吸积物 质引力 能的黏 滞耗散 。盘 的热 结构与 
盘的 吸积率 和形态 有关， 温度在 径向和 垂直方 向都有 分布。 一般趋 势是： 在 垂直方 
向上， 从盘中 心面向 外温度 降低， 在 一定高 度处温 度达到 最低， 随后 升高； 喇叭形 
状的盘 的温度 比平坦 盘的温 度高， 吸积率 大的盘 的内部 温度比 吸积率 小的盘 的内部 
温 度高。 要彻底 了解盘 的热结 构还需 要更多 的观测 和理论 分析。 

盘的 半径可 以通过 不同波 段的成 图观测 得到， 结果为 10 〜 800AU。 盘的 质量一 
般是 通过测 量盘中 尘埃在 (亚) 毫米 波段的 发射而 推算出 来的。 经典 T  Tauri 型星的 
盘 的质量 范围为 1(T3 〜 K^Mo。 盘质 量的计 算依赖 于尘埃 质量吸 收系数 的确定 。目 
前 尘埃在 (亚) 毫米 波段的 质量吸 收系数 还很不 确定， 所 得出的 盘的质 量因此 也有很 
大 的不确 定性。 盘的吸 积率可 以通过 吸积产 生的紫 外超或 光学发 射线而 估计。 经典 
T  Tauri 型星 的吸积 率的典 型值为 l(T8M0/yr， I 型原恒 星的吸 积率要 比经典 T  Tauri 
型星 高一个 量级。 盘的 寿命可 以通过 不同年 龄的星 团中盘 出现的 频率来 估计。 
Haisch 等 [6] 对年 龄为 0.3 百万〜 30 百 万年的 6 个星团 进行了 近红外 JHKL 波段 测光， 
发 现随着 星团年 龄的增 加盘出 现的频 率逐渐 减少， 盘的寿 命约为 6 百 万年。 盘中物 
质 消失的 可能机 制有： 吸 积到中 心星、 被星风 吹散、 在中 心星照 射下被 蒸发、 形成 
行 星等。 伴 星或邻 近恒星 的碰撞 也会瓦 解盘。 究 竟是什 么机制 导致原 行星盘 中物质 
的快速 消散， 目前 还很不 清楚。 

理 论预言 盘中尘 埃经过 不断的 碰撞、 黏结而 生长， 尺度从 微米量 级生长 到米级 
大约 需要一 万年。 这 些固体 颗粒在 随后的 一万年 内又逐 渐形成 星子。 星子的 引力使 
星 子相互 吸引， 从而 碰撞和 黏结， 大 约经过 几百万 年形成 行星或 巨行星 的核， 行星 
吸 积周围 气体使 盘中出 现裂缝 (gap)[7] 。根 据这一 理论我 们应该 可以发 现盘中 尘埃生 
长的 证据。 星 际尘埃 (亚) 毫米 波段的 质量吸 收系数 ^ 约为 1.7。 尘 埃的生 
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长会使 值逐渐 变小， 从 而使能 谱指数 a 变小。 Andrews 等 [8] 测量了  24 个原 行星盘 
的 亚毫米 波段的 能谱， 得到 ^ 的平均 值约为 1， 表明原 行星盘 中的尘 埃已经 生长。 
Spitzer  IRS (斯必 泽空间 望远镜 红外光 谱仪) 对原 行星盘 的中红 外光谱 的研究 发现了 
尘埃 尺度已 经增长 10 倍以上 的证据 [9]。 行星在 吸积周 围气体 产生裂 缝的同 时会在 
原行星 盘中产 生旋涡 状密度 结构。 ALMA 和 JWST 的 空间分 辨率和 探测灵 敏度相 
对现有 设备都 有大幅 度提高 ，有可 能直接 观测到 原行星 盘中的 裂缝和 旋涡状 密度结 
构， 并对更 多样本 进行细 致研究 ，揭 示多种 环境下 原行星 盘形成 和演化 的普遍 规律， 
从而填 补太阳 系起源 和演化 的许多 空白。 
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大 质量恒 星形成 

Massive  Star  Formation 

大质量 (>1OM0) 恒星在 星系乃 至宇宙 的演化 中扮演 着至关 重要的 角色。 尽管只 
占 恒星总 数很少 的份额 ，大 质量恒 星的高 光度使 它们成 为我们 观测遥 远的星 系时能 
够看 到的唯 一一 类年 轻星。 它 们是宇 宙中重 元素的 主要制 造者， 同时 为星际 介质提 
供主要 能源。 然而， 大质量 恒星究 竟是怎 样从分 子云中 形成的 问题一 直是天 体物理 
学研究 亟待解 决的一 个基本 问题， 也是长 期困扰 着天体 物理学 家的一 个未解 之谜。 

一 、  问题 的由来 

目 前我 们关于 恒星形 成具体 过程的 认识主 要来自 对 于小质 量恒星 形成的 研究， 
也 就是基 于坍缩 和吸积 的所谓 “标准 模型”  [1]。 简而 言之， 即 分子云 核通过 坍缩形 
成原恒 星及星 周盘， 原恒星 通过星 周盘继 续吸积 物质， 同时在 原恒星 的转轴 方向形 
成 双极外 向流， 最 后形成 光学可 见的年 轻星， 并 伴随着 一个残 存的星 周盘。 然而这 
一理论 在解释 大质量 恒星形 成时却 遇到了 问题， 因为一 颗大约 1OM0 的恒星 所产生 
的辐 射压足 以使吸 积过程 停止， 从 而无法 形成实 际存在 的更大 质量的 恒星。 这是否 
意 味着大 质量恒 星有可 能是通 过一种 与小质 量恒星 截然不 同的方 式形成 的呢？ 

二、  问 题的困 难所在 

与小质 量恒星 相比， 大质 量恒星 形成的 条件是 比较苛 刻的。 因为 大多数 正在形 
成 恒星的 分子云 更趋于 碎裂形 成大约 1M。 或更低 质量的 恒星。 理论 计算表 明分子 
云团块 需要至 少大约 lg  cnT2 的气体 临界柱 密度以 阻止碎 裂并形 成大质 量恒星 
这和目 前对于 大质量 恒星形 成区的 观测研 究结果 一致。 大质量 恒星形 成的研 究存在 
如下 困难： ①大 质量恒 星数量 稀少， 而且 距离普 遍较远 (约 103pc)。 如 此遥远 距离的 
分 子云核 中的个 体原恒 星利用 现有观 测设备 是很难 分辨的 ，因 此对大 质量原 恒星星 
周物质 的运动 学等性 质的深 入研究 是非常 困难的 。②大 质量恒 星演化 到零龄 主序所 
需 的时间 (约 104 年) 要比 小质量 恒星短 得多， 大质量 OB 星甚 至在进 入主序 后仍有 
一段时 间嵌埋 于其母 体云中 并有可 能还在 吸积周 围介质 。这一 方面造 成了观 测样本 
的 缺乏， 另 一方面 使得从 观测上 区分各 个演化 阶段变 得更加 困难。 ③ 大质量 恒星的 
形成往 往会破 坏其周 围环境 的物理 条件、 结构以 及化学 特性， 给研究 其形成 分子云 
环境 和初始 状态带 来许多 困难。 
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三、 研 究现状 

1.  观测研 究方面 

最 近十多 年在大 质量恒 星形成 观测方 面的一 些重要 进展包 括:可 能表征 处于大 
质 量恒星 形成最 早期阶 段的红 外暗云 (infrared  dark  cloud 或 IRDC)1t) 发现， 大质量 
分子 气体外 向流普 遍存在 证据的 发现， 气 体内落 (infall) 观测 证据的 发现， 以 及一些 
B 型星 和晚型 0 型星存 在星周 盘及高 准直外 向流的 证据的 发现， 但 至今尚 未找到 
更大 质量的 0 型星存 在星周 盘和高 准直外 向流的 实测证 据[3,4]。 

目 前对大 质量恒 星形成 的观测 研究最 关心的 是其早 期阶段 的物理 与化学 特性。 
大质量 0B 型星在 进入主 序阶段 后仍有 相当长 的时间 (相 当于 其寿命 的大约 15%) 处 
于嵌埋 相[5]。 大量的 观测表 明大质 量恒星 形成过 程中的 嵌埋相 可以大 致分为 以下几 
个 阶段： ①代 表大质 量恒星 形成初 始条件 的大质 量无星 核或红 外暗云 (IRDC)。 
② 大质量 原恒星 ，大 质量的 包层物 质和向 中心方 向增加 的温度 梯度是 这一阶 段的观 
测特征 。③ 热核 (hot  core, 气体 动能温 度大于 100  K， 半径约 O.lpc， 气体 密度约 107cm_3)o 
随着 原恒星 内部温 度明显 增高， 复杂的 有机分 子从尘 粒幔中 蒸发出 来而使 丰度大 
增 。由 于此时 中央原 恒星尚 未演化 到主序 或者即 使已经 到了主 序但强 大吸积 流阻碍 
了  HII 区的 形成， 应该 没有可 以探测 的自由 -自由 发射。 ④极超 致密电 离氢区 
(hyper-compact  HII 或者 HCHII， 半径约 O.Olpc， 电子 密度约 106cm— 3)。 热核 形成不 
久， 大质 量恒星 进入主 序阶段 但仍然 在不断 吸积， 此时 UV 光 子会电 离并形 成一个 
引力 束缚的 HCHII 区， 并 维持相 当长的 时间。 ⑤超 致密电 离氢区 (ultra-compact  HII 
或者 UCHII， 半径约 O.lpc， 电子 密度约 105cnT3)， 随着 中央恒 星的质 量越来 越大， 
电离光 子越来 越多， HCHII 中 的辐射 压超过 引力的 束缚， 开 始不断 膨胀， 并 在恒星 
周 围形 成一个 UCHII 区， 并 最终快 速膨胀 成经典 HII 区。 

2.  理论研 究方面 

大 质量恒 星形成 的理论 模型目 前主要 有三种 [6] : ① 孤立云 核的整 体坍缩 加盘吸 
积； ② 原恒星 在星团 环境下 的竞争 吸积； ③极 高密度 系统中 (原) 恒星的 碰撞与 并合。 

整体坍 缩加盘 吸积的 模型和 原恒星 星团环 境下竞 争吸积 模型的 最基本 的不同 
在于： 整体 坍缩加 盘吸积 模型中 质量积 累在恒 星形成 过程真 正开始 之前已 基本完 
成， 而竞 争吸积 模型中 的质量 积累是 在恒星 形成的 过程中 不断进 行的。 整体 坍缩加 
盘吸积 的模型 下较为 孤立的 大质量 星前核 (prestellar  core) 可以存 在较长 的时间 ，这 
需要观 测证据 的支持 。整体 坍缩和 盘的吸 积模型 还需要 解决上 面提到 的辐射 压的问 
题。 在考 虑非球 对称的 坍缩和 吸积， 并考 虑到强 大的外 向流可 以带走 很大一 部分辐 
射[7,8]， 辐 射压的 问题不 再那么 严重。 这 样可以 使星周 包层保 持相对 较冷， 核的坍 


① 红外天 文卫星 MSX 巡天 所观测 到的一 类亮红 外背景 的暗云 结构。 尘埃连 续谱和 分子谱 线的观 
测表明 它们较 冷但质 量很大 (约 1O3M0) 
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缩 也就更 容易， 从而使 更大质 量的恒 星得以 通过坍 缩吸积 形成。 

原恒星 在星团 环境下 依靠竞 争吸积 形成模 型则认 为大质 量恒星 在形成 过程中 
将近 90% 的质 量并非 来自其 初始云 核或包 层中， 而是 通过原 始星团 团块或 星团引 
力势对 分子云 团块中 较远处 物质的 不断竞 争吸积 获得的 。竞争 吸积使 星团中 的大质 
量原恒 星有足 够的物 质可以 吸积， 而作 为竞争 吸积的 结果， 大 质量恒 星最终 形成于 
星团 的中央 [9]。 

引入碰 撞并合 这一模 型的原 因之一 是考虑 到上面 提到的 竞争吸 积会使 星团中 
央的 恒星密 度越来 越高， 以 致恒星 之间的 碰撞和 并合不 能忽略 [1()]。 数值模 拟结果 
显示， 虽然 (原) 恒星 之间真 正的碰 撞很少 发生， 但它们 的相互 作用还 是很常 见的。 
这 种相互 作用足 以截断 或破坏 吸积盘 而使吸 积和外 向流过 程终止 。尽 管目前 有越来 
越多观 测事实 (如 盘和高 准直外 向流) 支 持坍缩 吸积的 观点， 但 对于更 大质量 的恒星 
(如 中型 或早型 0 型星) 仍不 能排除 其通过 并合形 成的可 能性。 

大质 量恒星 的形成 很可能 是多模 式的， 即上述 三种形 成方式 可能都 存在， 只是 
要看 形成时 母体分 子云的 初始条 件以及 所处的 环境。 从观测 的角度 来看， 分 子气体 
的内 流运动 是分子 云团块 坍缩的 证据， 星周盘 和高准 直外向 流是盘 吸积的 必然结 
果， 但是 目前找 到的几 例大质 量原恒 星星周 盘证据 和高准 直外向 流还都 局限于 B 
型星 或晚型 0 型星。 将 来的观 测研究 应该致 力于寻 找中型 或早型 0 型原恒 星的盘 
和高 准直外 向流证 据以及 大量较 为孤立 的大质 量恒星 存在的 证据。 

四、 研 究展望 


目 前利用  Caltech  Submillimeter  Observatory  (CSO)-IO 米和  Atacama  Pathfinder 
Experiment  (APEX)- 12 米两架 亚毫米 波望远 镜上的 辐射热 计阵列 (bolometer  array) 
开展 的银道 面无偏 (unbiased) 亚毫 米波连 续谱巡 天已经 给出了 数以万 计的大 质量冷 
云 核候选 天体。 James  Clerk  Maxwell  Telescope  (JCMT)-15 米 亚毫米 波望远 镜上即 
将 完成的 超大规 模阵列 辐射计 SCUBA2 投入运 行之后 将会产 生更多 的这类 候选天 
体。 这些 巡天结 果结合 Spitzer 空 间望远 镜的中 远红外 资料有 望找到 一批较 为孤立 
的大 质量原 恒星。 建设 中的位 于智利 Atacama 高 原的大 型毫米 波亚毫 米波阵 
Atacama  Large  Millimeter/ submillimeter  Array  (ALMA) 完成 之后， 对一 个较大 样本的 
连续谱 以及多 谱线多 跃迁的 高分辨 率和高 灵敏度 观测， 可以对 这些大 质量恒 星形成 
区 中原恒 星周围 的高速 气体、 星团 成员星 性质、 星团气 体尘埃 物理环 境和化 学组成 
等 有一个 全面的 了解， 从而 有可能 给出大 质量恒 星形成 过程中 外向流 的演化 图景， 
同时 有望真 正找到 质量为 2OM0 左右的 0 型 星周围 存在开 普勒运 动的盘 的证据 。吸 
积 理论所 预言的 HCHII 阶段可 能存 在电离 物质内 流也有 望通过 ALMA 对电 离气体 
的观 测得以 验证， 从 而可以 成为区 分大质 量恒星 不同形 成机制 的有力 工具。 ALMA 
和 即将开 始常规 观测的 Herschel 红 外空间 天文台 的有机 结合可 以在空 间上分 辨“热 
核” 并研究 其中几 百个天 文单位 (AU) 尺度 上的分 子气体 分布， 可以 区分导 致“热 
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核” 化 学活跃 的主要 机制是 热蒸发 还是激 波作用 下的冰 幔释放 过程。 多分子 多跃迁 
的细 致观测 以及多 波段的 深度无 偏分子 谱线巡 测可以 把激发 效应和 化学丰 度效应 
区分 开来， 从 而精确 给出嵌 埋阶段 大质量 “ 热核” 及 恒星盘 的化学 特征。 Herschel 
红外空 间天文 台还有 望在继 Spitzer 空间 望远镜 之后搜 寻到一 批更加 深埋的 大质量 
原恒星 ，证认 一批处 于大质 量恒星 形成最 早期的 云核， 并给 出它们 的物理 和化学 特征。 
这将为 大质量 恒星的 样本积 累和形 成过程 的确立 等奠定 基础。 另外， 30 〜 40 米 级口径 
的  Thirty  Meter  Telescope(TMT) 和  Extremely  Large  Telescope  (ELT) 等下一 代地 面大型 
光学 / 红外望 远镜和 James  Webb  Space  Telescope(JWST) 等 空间望 远镜的 强大近 、中 
红外 观测能 力将有 望分辨 紧密的 嵌埋星 团并直 接观测 大质量 恒星的 光球。 可以预 
期， 强 大的观 测设备 加之不 断改进 的高分 辨率三 维数值 模拟的 跟进， 大质量 恒星形 
成 这一天 体物理 基本问 题的研 究有望 在未来 10 〜 20 年间 取得突 破性的 进展。 
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星团 的形成 


The  Formation  of  Star  Clusters 


银 河系星 团一般 认为有 两类， 即球 状星团 (globular  cluster) 和疏 散星团 (open 
cluster) o 球状星 团包含 了成千 上万颗 年老的 恒星， 它们分 布在银 河系的 晕中， 在自 
身 引力作 用下成 为一个 整体。 由 于它们 形成于 数十亿 年前， 在 现今的 银河系 中再无 
球状 星团的 生成， 因 此对它 们形成 过程的 观测研 究已无 可能。 另一 方面， 疏 散星团 
是有几 十至几 千颗年 轻恒星 组成的 松散聚 合体， 分 布在银 河系的 盘上， 虽然 它们现 
在可能 是引力 束缚的 ，但在 今后的 岁月里 可能由 于恒星 的运动 及银河 系的潮 汐力而 
解体。 

因 为星团 中的多 数恒星 起源于 同一个 母体分 子云中 ，具有 相同的 初始物 理条件 
和化学 组成， 星 团被认 为是研 究恒星 形成和 演化的 重要实 验室。 星团 的形成 过程在 
过 去很长 一段时 间里是 一个谜 [1] ，这是 因为它 们形成 于稠密 的分子 云中， 在 最初的 
岁月里 它们被 分子云 遮蔽， 人们 用传统 的光学 观测不 能深入 到星团 形成的 场所。 20 
世纪 90 年代 前后， 随 着大阵 列近红 外探测 器件的 出现， 情况有 了很大 的改观 。红 
外波段 的光线 较可见 光波段 更容易 穿透稠 密气体 ，因此 利用红 外观测 能更为 有效地 
观测到 新近形 成的星 团[2]。 而红 外空间 望远镜 Spitzer 的投入 使用， 使人们 能看到 
分 子云中 更深的 场所， 从而 能观测 到更为 年轻的 星团。 随着这 些红外 设备的 使用一 
大 批新的 星团被 发现， 它们 被深深 埋在母 体分子 云中， 因此被 称为嵌 埋星团 
(embedded  cluster), 又 因为这 些星团 的成员 星有许 多是处 于襁褪 阶段 的年轻 星天体 
(young  stellar  object), 也被称 为年轻 星星团 (young  stellar  cluster) 0 这些 星团位 于银盘 
的 巨分子 云中， 一 般认为 是疏散 星团的 前身。 

目前已 经发现 的嵌埋 星团约 有三百 个[1，3]， 这 与理论 估计值 (约几 万个) 相差甚 
远， 探测的 主要困 难在于 多数星 团在距 银心不 远处， 由于 背景星 场密度 也很高 ，很 
难 将星团 与背景 星区分 开来。 不过， 通过 对已经 发现嵌 埋星团 的样本 研究， 在星团 
形成 方面已 取得相 当重要 的结果 。研 究表明 ，银河 系中绝 大多数 恒星是 成团形 成的， 
而超过 10M。 的 大质量 恒星全 部形成 于星团 之中。 嵌埋 星团的 成员星 部分或 全部埋 
在分子 云中， 表 现出活 跃的恒 星形成 现象， 例如吸 积盘、 质量 外流和 脉泽发 射等， 
表 明其中 有恒星 正在形 成中。 星团 中的成 员星数 从几十 至几千 不等， 数密度 从每立 
方 秒差距 几十至 几万颗 恒星； 恒星质 量从百 分之一 至一百 个太阳 质量， 质量 范围跨 
越 了四个 数量级 ，为 什么在 如此小 范围内 形成质 量反差 如此大 的恒星 是一个 十分有 
趣的 问题， 对 此问题 的回答 可能涉 及星团 中恒星 形成的 最基本 的物理 本质。 
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研究 嵌埋星 团的最 根本问 题是研 究恒星 在星团 环境下 是怎样 形成的 。虽 然在孤 
立情形 下恒星 形成的 研究有 了很大 的进展 ，人们 对孤立 恒星的 形成图 像已经 相当清 
楚， 但成 团的恒 星怎样 形成的 细节还 不十分 清楚， 例如， 原恒 星质量 增长模 式是孤 
立吸积 还是竞 争吸积 [4]， 是 否所有 原恒星 都通过 物质外 流向外 转移多 余的角 动量， 
双星的 形成， 以及 大质量 星的形 成等。 另外， 由于 成员星 在同一 个分子 云中、 在几 
乎同 一时期 形成， 具有同 样的初 始条件 和化学 组成， 它 们为研 究恒星 形成过 程及早 
期演化 提供了 大量的 样本。 所以研 究嵌埋 星团是 非常重 要的， 同时， 研究星 团形成 
还与 如下问 题紧密 相关。 

初 始质量 函数。 自从 Salpeter 提出初 始质量 函数概 念以来 [5]， 天 文学家 对它进 
行了较 深人地 研究， 然而， 这一问 题仍然 不十分 清楚， 例如， 初始质 量函数 是否是 
统 一的， 如 果是， 这 意味着 宇宙中 有一个 最基本 的规律 在调制 星团中 的恒星 形成， 
而这一 规律是 什么， 还是一 个谜。 而嵌 埋星团 是刚刚 或正在 形成的 星团， 其 成员星 
的质量 代表了 真正的 “ 初始质 量”， 因此 嵌埋星 团为解 决这一 问题提 供了最 好的研 
究 条件。 （参见 李金增 的章节 “恒 星初始 质量函 数的起 源”） 

恒 星形成 效率。 恒 星形成 效率的 定义是 分子云 中物质 有多少 最终成 为恒星 。根 
据小 质量恒 星形成 理论， 由于 角动量 守恒， 不可能 所有物 质都会 进入恒 星内部 ，而 
是有 一部分 被抛射 出去。 目前 的观测 表明， 银河 系星团 中恒星 形成效 率约为 
3% 〜 30%。 是什 么因素 最终决 定星团 中的恒 星形成 效率， 以及 什么因 素最终 终止了 
恒 星形成 活动， 目前 仍然不 清楚。 

大 质量恒 星形成 及质量 分层。 大质量 恒星由 于其光 度大、 寿 命短， 是宇 宙演化 
最重要 的推动 因素， 但是 由于样 本少、 距 离远， 目前 的研究 还相对 滞后。 大 质量恒 
星形成 与星团 有十分 密切的 关系， 目 前看到 的所有 大质量 恒星都 与星团 成协， 这为 
我们研 究大质 量星形 成提供 了基本 思路， 通过对 星团中 大质量 恒星的 观测， 我们可 
以大 致限定 大质量 星形成 的初始 条件。 

观 测表明 ，在一 部分嵌 埋星团 之中， 大质量 恒星相 对于较 小质量 的恒星 有向中 
心区域 集中的 趋势， 这一 现象被 称为质 量分层 (mass  segregation)。 虽 然在多 体的动 
力学系 统中， 质量 大的质 点会将 动能传 递给质 量小的 质点， 并 最终沉 入中心 地带， 
但这一 过程需 要一个 相当长 的动力 学弛豫 时间。 嵌 埋星团 的年龄 为几百 万年， 远小 
于星 团的动 力学弛 豫时标 (约 几千万 年)， 因此利 用动力 学弛豫 解释嵌 埋星团 的质量 
分层 是不现 实的。 这 直接导 致一个 这样的 推论， 质量分 层发生 于星团 形成的 初期， 
即原 初性质 量分层 [6]。 但还 存在这 样的可 能性， 即由于 星团成 员星的 运动， 在某一 
时刻 出现短 暂的质 量分层 现象， 称为暂 态质量 分层。 这两 种对质 量分层 的解释 ，可 
能影 响到大 质量恒 星形成 的基本 问题， 即什么 样的环 境更有 利于大 质量恒 星的形 
成。 （参 见毛 瑞青和 李金增 的章节 “ 大质量 恒星形 成”） 

双星 及多星 系统。 观测 表明， 在 一个原 始的星 团中， 双星的 发生率 非常高 ，最 
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高可达 90%, 这意味 着双星 系统在 多数情 形下是 原初形 成的。 目前 有一些 证据表 
明双 星的形 成过程 像单星 一样， 通过 质量抛 射向外 转移角 动量， 但这 是否为 一种普 
遍规律 还很不 清楚。 由于 星团提 供了大 量研究 样本， 研 究星团 中的双 星将有 助于解 
决双 星形成 问题。 遗憾 的是， 目前 观测仪 器的空 间分辨 率还不 能分辨 大多数 星团中 
的 双星， 这有待 于下一 代超大 型观测 设备的 研发。 

行 星系统 的形成 。天 文学的 终极目 的 之一是 发现一 个像地 球一样 适宜居 住的行 
星， 而 研究行 星系统 的形成 是达到 这一目 的重要 步骤。 近红 外观测 表明， 嵌 埋星团 
中拱星 盘或原 始星盘 所占的 比例非 常高， 随 着星团 的演化 其比例 会逐渐 降低。 原始 
星 盘是行 星形成 的场所 ，这 样的样 本研究 对理解 原始星 盘的演 化及原 始行星 的形成 
非常 重要， 它可 以限定 原始星 盘的存 在时间 [s]， 从而限 定行星 形成的 时间。 可以预 
期， 嵌埋 星团中 原始行 星系统 的样本 是非常 多的， 但由 于多数 星团距 离地球 较远， 
要对这 些样本 进行更 深入的 研究， 也有 赖于更 高空间 分辨率 的观测 设备。 （参 见王 
红池 的文章 “ 原行星 盘”） 


图 1 星 团和大 质量恒 星的形 成场所 —— M17。 图片是 通过位 于南非 天文台 的红外 望远镜 
IRSF 对 M17 进 行的近 红外三 色成像 (波 长为 1.25叫1， 1.65|am 和 2.2|am) 的合成 图[7]。 
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星团 质量分 层的形 成机制 


Formation  of  the  Mass  Segregation  in  Stellar  Clusters 


所谓 星团质 量分层 ，是 指团内 不同质 量恒星 在位置 和速度 空间中 表现出 有不同 
的 分布。 具 体说来 就是存 在质量 -团心 距关系 和质量 -速度 弥散度 关系， 分 别称为 
空间 (质 量) 分层 和速度 (质 量) 分层。 人们已 经在各 类星团 (疏散 星团、 球状星 团和超 
星团) 中发 现存在 质量分 层效应 [1~3]。 

恒星集 团的质 量分层 是一种 观测现 
象， 对 于研究 星团的 形成和 动力学 演化等 
问题有 着重要 意义。 星团的 质量分 层效应 
可 以表现 为两个 方面， 即空 间分层 和速度 
分层。 它们的 观测表 象是， 对星团 中的成 
员星 来说， 空 间质量 分层表 现为大 质量恒 
星较 多地向 团中心 集聚， 小 质量恒 星更多 
地分布 在星团 的外围 区域， 而速度 质量分 
图 1 著 名的疏 散星团 —— 昴 星团。  层则表 现为大 质量恒 星的速 度弥散 度小， 

而小 质量恒 星的速 度弥散 度大。 

通 常认为 星团是 从巨分 子云形 成的， 

它 们经历 了一定 时间的 动力学 演化， 最终 
成为今 天所观 测到的 状态。 目前的 星团是 
否会表 现出某 种分层 效应， 以及这 种效应 
的明 显程度 如何， 必 然取决 于星团 形成时 
的初始 状态和 嗣后的 动力学 演化。 因此， 

关于质 量分层 效应的 起源， 存在两 种可能 
的、 而 又完全 不同的 机制， 即动力 学质量 
分 层和原 初质量 分层。 

所谓 动力学 机制， 是指 在星团 的动力 
学 演化过 程中， 由于 星团内 部运动 引起的 团星间 的两体 交会， 团星与 团星之 间会出 
现能量 交换， 小 质量恒 星从大 质量恒 星获得 动能， 运动速 度逐渐 增大， 大质 量恒星 
因损 失动能 运动速 度渐而 减小； 如 有足够 的演化 时间， 星团最 终会达 到所谓 能均分 
状态。 这一过 程的可 观测现 象是大 质量恒 星更多 地向团 中心区 内落， 其中心 聚度比 
小质量 恒星来 得大， 表现 出空间 分层； 同时， 小 质量恒 星的速 度弥散 度比大 质量恒 
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星来 得大， 成员星 又表现 为速度 分层。 

除 了上述 星团内 部的动 力学演 化效应 
外. 来⑽ 、綱彳 I 力刪 也纟 t 娜娜 I 
的动 力学' 演化： 外 部动力 学效应 可以德 
河系潮 ㈣棚㈣ ， m 離繼睹 挪 
屮的 盘触刪 ， WSMID 好㈣交 
会等： 这 种外部 作用对 I 才 I 屮心 区的恒 m 来 
说也 许并小  1 要， 何 会提細 m 脱离 mw 
的 逃逸率 ，娜艘 个 剛關 -舰舰 
度关系 变得比 较平识 ， _能 均分 得出的 
简单理 论关系 往往 不可能 从观测 

上得以 明确的 验证。  图 3 银 河系超 星团。 

研究 表明， 对于 一些年 轻星团 来说， 

由 恒星演 化状态 所确定 的星团 的真实 年龄， 远小于 因标准 两体弛 豫过程 (即 动力学 
演化) 产生能 观测到 的质量 分层所 需要的 时间短 得多， 但在 这些星 团中， 也 观测到 
了明 显的质 量分层 现象， 这就不 能用动 力学分 层机制 来加以 解释。 

与 动力学 分层不 同的另 一种机 制是原 初质量 分层， 这种 机制可 以是恒 星演化 
理论 的自然 结果： 因为 原星团 中央区 的密度 较高， 相应 的在那 儿有更 大的可 能性形 
成 更多的 大质量 恒星。 或 者说， 在 不同的 恒星形 成区， 所形成 恒星的 质量谱 是不一 
样的 [4]。 大质量 恒星可 以更多 地在恒 星形成 区的中 心附近 形成， 这一 点已经 为不少 
观测 和理论 研究所 证实， 说 明一些 星团在 诞生之 时已存 在质量 分层。 

在 团内恒 星形成 之初， 质量分 层现象 的出现 可以有 两条途 径：① 质量 分层是 
通 过原恒 星之间 的相互 作用出 现的， 因 为随着 密度的 增高， 原 恒星之 间发生 碰撞的 
可 能性就 增大； ② 原恒星 的质量 越大， 对 周围物 质的吸 积率也 越大， 并由 此造成 
团星 的质量 分层， 而较 低质量 恒星可 以在整 个星团 区域中 形成。 这两 种因素 的综合 
结果是 越靠近 星团的 中心， 越 容易形 成较大 质量的 恒星， 从而 产生原 初质量 分层。 
理 论研究 表明， 在 若干倍 穿越时 标内， 星团 就可以 表现出 某种程 度的质 量分层 ，而 
且这 一效应 与星团 是否位 力化、 星团 的外形 和径向 面密度 轮廓没 有什么 关系。 

对 于星团 来说， 质量分 层是一 种较为 普遍的 现象。 分 层效应 可以是 初始的 ，也 
可以是 演化引 起的， 更可 能是两 者兼而 有之， 具 体情况 则取决 于团的 内禀性 质和运 
动 轨道。 特别 是对于 一些中 等年龄 的星团 来说， 目前所 观测到 的质量 分层， 很可能 
是初始 恒星形 成条件 和动力 学弛豫 过程两 者的联 合效应 。这 就是 所谓“ 遗传和 环境” 
问题： “ 遗传” 指的 是星团 形成时 的物理 状态， 它可能 在一定 程度上 保留到 现在而 
被观 测到， 是造 成分层 效应的 “ 先天” 因素； “ 环境” 是指在 团形成 后的漫 长时间 
内 ，成员 星在不 同的内 外部环 境下经 历各自 的演 化过程 而表现 为目前 所观测 到的状 
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态， 这是 星团呈 现分层 效应的 “ 后天” 条件。 

不过， 至少 就目前 来看， 很难估 计在所 观测到 的质量 分层效 应中， 有多 少是初 
始的， 又有 多少缘 自演化 因素。 未来在 这个问 题上的 进展， 无 疑取决 于能否 获得更 
多、 精 度更高 的观测 资料和 深入的 理论研 究这两 方面的 工作。 
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恒星 初始质 量函数 的起源 

The  Origin  of  the  Stellar  Initial  Mass  Function 

分子 云是恒 星形成 的摇篮 ，恒 星的初 始质量 是其一 生演化 轨迹和 演化特 性的首 
要决 定因素 ，那 么恒星 的初始 质量又 是由什 么决定 的呢？ 是形 成恒星 的原初 云核的 
质 量还是 后续的 运动学 效应？ 恒星 初始质 量的分 布是遵 从一定 的普适 规律， 还是会 
随着分 子云中 恒星形 成的环 境因素 (化学 丰度、 压力、 温度) 以及空 间和时 间而变 
化？ 这就是 恒星的 初始质 量函数 (initial  mass  function) 难题 。恒 星初始 质量函 数的起 
源是当 代天体 物理学 研究最 重要的 前沿问 题之一 ，它与 天体物 理中的 许多重 要问题 
密切 相关。 它 不仅是 全面理 解恒星 如何从 分子云 中形成 的关键 问题， 也是研 究恒星 
和星系 演化包 括星族 合成、 星暴星 系和高 红移类 星体等 在内的 众多天 体物理 前沿课 
题 的重要 基础。 

Salpeter 于 1955 年对太 阳系附 近的低 质量恒 星进行 了统计 观测， 结果 发现单 
位 质量间 隔的恒 星数目 与 恒星质 量之间 存在一 个幂律 关系， 也 就是通 常所说 的初始 
质量分 布函数 [1]， 其幂 指数是 -2.35。 后 续的大 量观测 表明， 初始质 量函数 在空间 
和时间 演化上 具有一 定的普 适性。 这种普 适性质 量分布 的物理 本质在 过去的 50 多 
年里 一直困 扰着天 体物理 学家。 而且， 实 测得到 的初始 质量函 数在小 样本观 测统计 
所带来 的起伏 以外也 存在着 一些明 显的、 不可忽 视的不 一致。 变化的 根源在 于复杂 
而 难解的 恒星形 成过程 ，还 远未解 决的难 题包括 与恒星 形成过 程密切 相关的 分子云 
核是 如何形 成的？ 又是 如何演 化的？ 是 哪些因 素主导 了分子 云核向 致密云 核的演 
化 ，并 最终导 致了云 核的蹋 缩和原 恒星的 形成？ 致密云 核坍缩 的原初 条件和 诱发机 
制又是 什么？ 另外， 在恒 星形成 领域， 大质量 以及 褐矮星 质量以 下星体 
的形 成机制 还很不 清楚， 在 实测研 究上也 受到小 样本、 空间分 辨本领 和探测 灵敏度 
等 多方面 的制约 。这 些问题 的进一 步明确 将是深 入理解 恒星初 始质量 函数本 质的根 
本 基础。 

1. 实测上 的难题 

观测 表明， 银 河系的 大部分 低质量 恒星形 成区、 星团、 0B 星协、 年老 的球状 
星团、 晕族恒 星以及 核球恒 星的初 始质量 函数均 有着大 致相似 的幂律 分布， 在河外 
星 系的研 究中也 表现出 一定的 一致性 ，因 此恒星 的初始 质量函 数无论 在空间 位置还 
是时间 演化上 都具有 一定的 普适性 [2]。 这 些初始 质量分 布的幂 指数在 0.05~0.5Mo 
之间 一般为 -1.35, 而在 0.5 〜 50Mo 之间为 -2.35。 恒 星质量 的峰值 分布则 集中在 0.5 - 
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5M。 之间的 范围， 两个 幂率谱 相交的 点即定 义为恒 星初始 质量函 数的特 征质量 。而 
且， 不可忽 视地， 在 不同区 域通过 实测得 到的初 始质量 函数在 幂指数 和特征 质量上 
并不是 常量。 这 些差异 可能只 是小样 本观测 所带来 的随机 性统计 起伏， 但也 有可能 
是环境 因素的 变化造 成的。 在星暴 星系、 处于暴 发阶段 的椭圆 星系以 及星系 团的研 
究上 就发现 了一些 明显的 幂律分 布变平 (flattening) 的 趋势， 而 低亮度 星系星 系盘的 
实 测初始 质量函 数则变 得更陡 (steepening)。 天文 学家对 于特征 质量本 质的理 解还不 
透彻， 也 无从把 握其变 化趋势 和决定 因素。 通常 认为， 初始质 量函数 的特征 质量与 
分子 云的金 斯质量 (Jeans  mass) 密切 相关。 然而， 由于 不同的 分子云 核密度 和压力 
不同， 即使是 在致密 云核内 部压力 也不是 常量。 因此金 斯质量 本身就 是一个 无法精 
确确定 的量。 而且， 内部压 力很大 的大质 量致密 星团和 压力较 低的恒 星形成 区可以 
有 着相同 的特征 质量。 问题 在于这 是由于 大质量 成员星 的动力 学反馈 (feedback) 影 
响了 大质量 致密星 团内气 体的温 度和压 力呢， 还 是另有 缘由？ 

此外， 在 初始质 量函数 的低质 量端， 对 于褐矮 星质量 以下的 星体， 其形 成机制 
是否 与低质 量恒星 一致还 是未解 之谜。 在特定 区域或 特定条 件下， 金 斯质量 是否会 
大 幅变小 ，以 及能形 成星体 的最低 质量是 否随区 域的改 变而不 同也都 还有待 进一步 
深入 考察和 研究。 这些问 题的存 在使得 初始质 量函数 本质的 研究更 加扑朔 迷离。 

2.  理论上 的困境 

前面 提到， 恒星在 分子云 中的孕 育和形 成是一 个极其 复杂的 过程。 任何 恒星形 
成理论 都必须 首先能 重建恒 星的初 始质量 函数， 并 解释其 本质。 半个 多世纪 以来， 
陆续 建立了 大量理 论模型 [3]。 尽管 绝大多 数现有 模型都 能重建 始质量 函数。 但是， 
由 于不同 的模型 基于不 同的假 设和输 入条件 ，对 于初始 质量函 数的本 质还无 法达成 
统一的 认识， 迄今为 止还远 不能构 建出一 个标准 模型。 一个成 功的理 论模型 必须能 
全 面解释 包括恒 星成团 形成、 质 量分层 (mass  segregation) 和双 星比率 等在内 的众多 
观测 特性， 并 解析出 与分子 云碎裂 (fragmentation) 和云 核形成 过程及 其演化 密切相 
关 的决定 初始质 量函数 特征质 量的关 键因素 (引 力、 磁场、 湍动 和热力 学效应 等)。 
理论模 型需要 着重解 决包括 大质量 星形成 和褐矮 星形成 机制的 问题， 同时也 要面对 
星风、 外 流等动 力学过 程以及 磁场对 于初始 质量函 数可能 带来的 影响。 只有 理解了 
初始质 量函数 的本质 和决定 因素， 才有可 能进一 步了解 初始质 量函数 怎样随 环境因 
素 (尤 其是极 端恒星 形成环 境比如 早期宇 宙以及 银河系 中心) 而 变化。 

3.  前景 

不同的 恒星形 成理论 预测了 不同的 初始质 量分布 [4]， 因此， 对恒 星形成 区原初 
分子 云的观 测将为 恒星初 始质量 函数起 源的研 究提供 关键的 线索。 近 年来， 世界范 
围 内的天 体物理 学家对 众多恒 星形成 区进行 了毫米 / 亚毫 米波 连续谱 的探测 研究。 
观 测结果 表明， 和低 质量恒 星成协 的分子 云云核 的质量 谱和低 质量恒 星的初 始质量 
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函数 有着相 似的幂 律分布 [5,6]。 这 表明， 低质量 恒星的 初始质 量很可 能取决 于形成 
恒星的 原初分 子云核 质量。 然而， 相关研 究在探 测灵敏 度上的 限制， 使得这 些观测 
样本 缺少质 量界于 0.01 〜 0.1M。 之间的 云核， 因 此观测 到的云 核质量 谱丢掉 了低质 
量端 的重要 信息。 

另一 方面， 大质量 恒星形 成区的 云核质 量谱的 幂指数 存在着 较大的 迷散， 不同 
的区 域往往 有着不 同的幂 律分布 [7] 。部分 原因在 于大质 量恒星 形成区 强的运 动学效 
应 (电离 星风、 外 向流) 对恒星 形成过 程带来 的强烈 影响。 另外， 坍缩 分子云 核在毫 
米 / 亚毫 米波 段的光 度主要 是吸积 光度的 贡献， 同时伴 有非热 辐射的 成分。 

在远红 外波段 ，云 核的 连续谱 辐射主 要源于 与其成 协的星 体环境 中尘埃 的再发 
射， 直接 反映了 分子云 核的原 初物理 环境， 从 而避开 了吸积 光度的 影响， 因 此在远 
红外 波段导 出的云 核质量 谱最能 体现真 实的初 始质量 分布。 然而， 由 于地球 大气的 
严 重吸收 对于地 面远红 外探测 的局限 ，在 该波段 云核质 量谱的 确定迄 今依然 是个空 
白。 令 人期待 的是， 不管 是形成 恒星的 致密分 子云核 还是年 轻的原 恒星， 其 能谱发 
射 的峰值 都位于 80 〜 400|im 的范 围内， 也就是 即将开 始常规 观测的 Herschel (赫 歇尔: 
欧空局 主导研 发的大 型远红 外和亚 毫米波 空间天 文台） 的 两大重 要设备 SPIRE 
(Spectral  and  Photometric  Imaging  Receiver) 手口  PACS  (Photodetector  Array  Camera 
and  Spectrometer) 的联 合探测 波段。 据 估计， 在 500 秒差距 以内， 赫 歇尔将 可以探 
测 到质量 相当于 0.01 〜 0.1 太阳质 量的原 恒星。 因此， 可 以预见 Herschel 对 于恒星 
初始质 量函数 的观测 研究可 能带来 创新性 变革。 另外， 即将于 2012 年建成 并投入 
使用 的 地面大 型毫米 / 亚毫 米波干 涉阵列 ALMA(the  atacama  large 
millimeter/ submillime-  ter  array) 则将在 致密云 核性质 和云核 i 丹缩 原初 条件的 研究上 
取 得重要 进展。 天 文学家 相信， Herschel 红外 空间天 文台和 ALMA 必将为 进一步 
明晰致 密分子 云核如 何从迷 漫星际 介质中 形成， 并最终 解决恒 星初始 质量函 数起源 
的问 题带来 曙光。 
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有 磁场和 转动效 应的恒 星模型 

Stellar  Evolution  Models  Including  Rotation  Magnetic  Fields 

1.  有 磁场、 转动恒 星演化 理论的 必要性 

在 恒星世 界中， 光 谱型为 F-G-K-M 型的 晚型小 质量恒 星约占 80% 以上。 以往 
的恒星 物理研 究多集 中于对 大质量 恒星和 中等质 量恒星 的观测 和理论 研究。 而较少 
地 对质量 大约为 一个太 阳质量 或更小 质量的 恒星进 行研究 。小 质量恒 星的观 测现象 
与 大质量 及中等 质量的 恒星有 显著的 不同。 首先， 它们有 强烈的 磁活动 现象， 如太 
阳和 类太阳 恒星的 表面出 现周期 性的大 规模的 黑子、 耀斑和 爆发等 现象。 其次 ，可 
以观测 它们有 周期性 、短 时标 的振动 现象。 例如， 太 阳有最 著名的 5 分 钟振动 现象。 
借助于 日震学 方法， 我 们可以 知道太 阳内部 存在着 较差自 转等。 因此， 对于 小质量 
恒星， 磁场、 转动 和振动 是它们 特殊的 重要观 测现象 [1〜2]。 

近 年来高 精度、 高 分辨率 的地面 望远镜 和空间 卫星的 联测， 例如， 太阳 振动的 
全 球联合 观测网 GONG 和 SOHO 卫星； 观测多 类脉动 变星的 WIRE 卫星、 MOST 
卫星、 COROT 卫星和 Kepler 卫星， 将 会提供 成千上 万颗恒 星的高 精度、 高 时间覆 
盖率 的观测 数据， 其中 包含不 同质量 和演化 状态、 不同金 属丰度 的恒星 数据。 它们 
携带 着关于 这些天 体内部 结构、 转动 和磁场 的最为 直接的 信息， 从而 成为研 究这些 
天体内 部结构 与动力 学性质 的强大 保证。 这将极 大地推 动恒星 演化和 恒星振 动理论 
的 发展。 然而最 大的挑 战是， 必须 发展和 完善恒 星理论 模型， 同时也 利用与 观测结 
果的比 较对模 型进行 限制。 

2 . 国内 外研 究现状 

虽然 Spmit(2002) 和 Maeder(2004) 等 人研究 了恒星 内磁场 产生的 机理； 研究了 
有磁场 和转动 效应的 单星演 化[3〜6]， 可以 解释观 测到的 大质量 恒星在 主序阶 段表面 
He,N 元素 超丰和 C,0 元 素丰度 异常等 问题。 但是他 们仅研 究了球 对称情 况下有 
磁场 和转动 效应的 单星的 演化： 

(1)  没有 考虑磁 场对物 态方程 和热力 学量的 影响； 

(2)  没 有研究 有磁场 和转动 效应的 双星的 演化； 

(3)  没 有研究 磁场和 转动效 应对恒 星振动 性质的 影响。 

3.  有 磁场、 转动的 恒星演 化理论 的难点 

当研究 有剧烈 表面活 动现象 的晚型 小质量 恒星和 研究其 振动性 质时； 当 研究有 
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转 动的恒 星时， 其几何 形状严 重偏离 球对称 结构， 不仅 要考虑 磁场和 转动的 影响， 
而且需 要采用 二维模 型[7]。 

要 建立有 磁场、 转动的 二维恒 星结构 和演化 模型， 有 一系列 理论难 题需要 
研究和 克服： 

(1)  恒星内 部的磁 场起源 和分布 问题； 

(2)  磁场 对物态 方程、 热力 学量、 对流， 以及 恒星结 构方程 的影响 问题； 

(3)  磁场 对振动 的 性质和 激发 的影响 问题； 

(4)  转动 引起的 恒星内 部的复 杂物理 过程， 如子午 环流、 物质 迁移、 角 动量转 
移； 

(5)  磁场 效应与 转动效 应之间 的相互 影响等 问题。 

4. 重 要意义 

建立新 的有磁 场和转 动效应 的恒星 结构、 演 化和振 动理论 模型， 揭示新 的物理 
规律势 在必行 。只 有建 立这样 的模型 ，才能 够真实 了解恒 星内部 的结构 和物理 过程， 
以及 恒星的 演化； 才能 够解释 各类恒 星的一 些特殊 现象。 这也 是恒星 结构和 演化理 
论 的重要 发展。 


_  I  I — I  -  -  -  -  -  -  I — I  I  I 

1  2  3  4  5  6  7 

-  - -  -  -  - -  - -  -  -  - -  - 


撰 稿人； 毕少兰 

北京师 范大学 


恒星的 a 增丰 问题 


•  239  • 


恒星的 a 增丰 问题 


Problems  of  Stellar  a  -Enhancement 


1.  a 增 丰现象 


20 世纪 90 年代 以前， 当人 们研究 恒星、 星 团和星 系的演 化时， 都采用 太阳的 
金属元 素混合 模型。 然而人 们后来 发现， 金属元 素的混 合模型 在银河 系的不 同区域 
内 是不相 同的， 在 不同的 星系中 也是不 同的； 于是， 有 很多天 文学家 都来研 究这个 
问题。 现在， 人们 普遍用 a 增丰量 [a/Fe] 来区分 不同的 金属元 素混合 模型。 

在 [a/Fe] 中， a 代表 a 元素， 包括氧 、氖 、镁 、硅 、硫 、氩、 轉 和钛； Fe 不仅 
仅 代表铁 元素， 而是 代表整 个铁峰 元素， 包括铬 、猛 、铁 、钴 、镍、 铜 和锌。 人们 
通常把 标准太 阳金属 元素混 合模型 (标 准太阳 模型) 的 a 增丰量 [a/Fe] 定 为零； 如果 
[«/Fe] 大 于零， 那 就属于 a 增 丰金属 元素混 合模型 (a 增丰模 型)。 

2.  a 增 丰的研 究意义 

以前， 很多天 文学家 在计算 恒星、 星团和 星系的 金属丰 度时， 通 常都只 用一种 
元素 (最 常用的 就是铁 元素， 因为铁 元素的 谱线很 明显) 来当作 所有金 属元素 的指示 
剂， 进而 求出金 属丰度 的值。 这种方 法比较 简单， 但是前 提条件 是所有 恒星、 星团 
和星 系的金 属元素 混合模 型都与 太阳的 一样。 可 是观测 表明， 银河系 的核球 和银晕 
中的 恒星， 普 遍存在 a 增丰现 象[1]; 在椭圆 星系特 别是巨 椭圆星 系中， 也普 遍存在 
« 增丰现 象[2]。 因此， 用那 种方法 得出的 金属丰 度值往 往是错 误的。 

« 元素主 要是在 II 型超新 星爆炸 之前的 《 俘获 过程中 产生的 ，而 铁峰元 素主要 
是在 la 型 超新星 爆炸过 程中产 生的， [a/Fe] 显示 了这两 种核合 成对整 个星系 金属丰 
度 的贡献 程度。 如 果一个 星系是 《 增 丰的， 这 就说明 在这个 星系的 演化过 程中， II 
型超 新星对 星系金 属丰度 的贡献 要相对 多一些 。而 II 型超新 星的前 身星都 是大质 
量 恒星， 这 就进一 步说明 在这个 星系的 演化过 程中， 大质 量恒星 要相对 多一些 。所 
以， 《 增丰 可以用 来研究 星系的 演化历 史和恒 星质量 分布。 

以前人 们普遍 认为， 只要 是氢和 氮主导 了恒星 大气而 且丰度 确定， 那么 各种金 
属元 素的相 对丰度 的改变 对恒星 演化的 影响是 微不足 道的。 而事 实上， 《 增 丰可以 
使 恒星的 不透明 度明显 变小； 导致 恒星的 有效温 度升高 、光度 变大、 演 化时间 缩短。 
由于 星团和 星系都 是由大 量恒星 组成的 ，所以 《 增 丰也可 以使星 团和星 系变得 更蓝、 
更亮、 演化的 更快。 因此， 《 增丰 可以用 来更好 地研究 恒星、 星团和 星系的 演化。 

一般 而言， 星 团和星 系的金 属丰度 越低， 颜色 越蓝； 年龄 越小， 颜 色越蓝 。这 
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样 一来， 当 我们用 演化星 族合成 方法来 确定某 个星团 (或 星系) 的金 属丰度 与年龄 
时， 就会 遇到金 属丰度 与年龄 简并的 问题。 也就 是说， 我们既 可以认 为某个 星团是 
一 个低金 属丰度 的年老 星团， 也可 以认为 它是一 个高金 属丰度 的年轻 星团。 由于 a 
增 丰对星 团和星 系的影 响与金 属丰度 对星团 和星系 的影响 不同， 如果 考虑到 a 增 
丰， 就可以 部分地 解除星 团和星 系的金 属丰度 与年龄 简并的 问题。 

3.  a 增 丰对恒 星演化 的影响 

我 们使用 Eggleton’s 恒星 演化程 序来计 算恒星 演化， 恒星的 质量是 0.5 〜 80.0 个 
太 阳质量 ，金属 丰度是 0.0001 〜 0.1。 我 们采用 OPAL 的高 温不透 明度表 [6] 和 Wichita 
State 新低 温不透 明度表 m ，构建 了与 Eggleton’s 恒 星演化 程序相 匹配的 不透明 度表。 
为 了比较 《 增丰对 恒星演 化的影 响[5]， 我 们采用 了两种 不同的 金属元 素混合 模型， 
即  GS98(Grevesse  &  Sauval  1998) 标准太 阳模型 [3] 和  SW98(Salaris  &  Weiss  1998)  « 
增 丰模型 [4] (见表 1)。 


表 1  GS98 标 准太阳 模型和 SW98a 增 丰模型 的金属 元素相 对丰度 


金 属元素 

GS98 模型 数丰度 

GS98 模型质 量丰度 

SW98 模型 数丰度 

SW98 模型质 量丰度 

C 

0.246023 

0.172062 

0.108345 

0.076535 

N 

0.061798 

0.050417 

0.028507 

0.023483 

0 

0.502315 

0.468017 

0.715919 

0.673656 

Ne 

0.089326 

0.104970 

0.069963 

0.083031 

Na 

0.001552 

0.002078 

0.000653 

0.000883 

Mg 

0.028247 

0.039988 

0.029170 

0.041697 

A1 

0.002296 

0.003607 

0.001001 

0.001589 

Si 

0.026976 

0.044126 

0.021623 

0.035717 

P 

0.000270 

0.000487 

0.000086 

0.000157 

S 

0.011775 

0.021991 

0.010592 

0.019972 

Cl 

0.000142 

0.000292 

0.000096 

0.000201 

Ar 

0.001866 

0.004342 

0.001011 

0.002375 

K 

0.000100 

0.000228 

0.000040 

0.000093 

Ca 

0.001663 

0.003882 

0.002212 

0.005215 

Ti 

0.000065 

0.000181 

0.000136 

0.000384 

Cr 

0.000364 

0.001102 

0.000143 

0.000437 

Mn 

0.000252 

0.000805 

0.000075 

0.000242 

Fe 

0.023495 

0.076413 

0.009882 

0.032459 

Ni 

0.001321 

0.004517 

0.000543 

0.001874 
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图 1  a 增丰对 5 种不同 金属丰 度的恒 星演化 的影响 [5]。 图 中的虚 线代表 GS98 标准 太阳模 
型 的恒星 的演化 曲线， 实 线代表 8\¥98«增 丰模型 的恒星 的演化 曲线， 图 2 也是 这样。 

对于质 量小于 0.4 个太阳 质量的 恒星， 由于核 心温度 太低， 《 增 丰效应 并不明 
显。 对于 类太阳 恒星， 当有效 温度达 到最大 值时， 《 增丰 效应最 明显。 对于 中等质 
量 恒星， a 增丰 可以使 恒星在 水平支 阶段的 有效温 度明显 地升高 。对于 大质量 恒星， 
a 增 丰效应 主要是 在主序 阶段比 较明显 (见图 2)。 

4. 需 要解决 的问题 

目前， a 增 丰对特 殊恒星 演化的 影响， 还很 少有人 研究。 例如， 热亚矮 星是一 
种 核心质 量约为 0.5 太阳 质量， 壳层质 量小于 0.02 太 阳质量 的极端 水平分 支星， 可 
以成 功地解 释椭圆 星系的 紫外反 转现象 [8]。 所以， 研究 a 增丰 对热亚 矮星的 影响很 
有 必要， 而且还 可以更 好的研 究星团 的极端 水平分 支星。 另外， 某些 星团和 星系在 
赫 -罗图 上的形 态有些 异常， 如果 考虑到 a 增丰 效应， 可 以解释 其中的 一部分 现象。 
以前， 人们 只研究 a 增丰 对单星 演化的 影响； 而 在银河 系内， 有一半 以上的 恒星处 
于 双星系 统中。 所以， a 增 丰对各 种不同 双星的 演化会 产生什 么样的 影响， 也是一 
个迫 切需要 解决的 问题。 


a 增丰可 以使恒 星的有 效温度 升高、 光度 变大、 演 化时间 缩短。 这主要 是因为 
a 增丰可 以使不 透明度 变小， 从而使 恒星壳 层的温 度梯度 变小， 有 效温度 升高。 而 
有效 温度升 高意味 着半径 缩小， 核 心密度 变大， 进一步 导致核 心温度 升高， 产能率 
升高， 最后导 致光度 变大。 而光 度变大 意味着 核燃料 消耗的 更快， 从 而导致 演化时 
间 缩短。 

对 于相同 质量和 金属丰 度的两 颗恒星 (只 是金属 元素混 合模型 不同， 一 颗是标 
准太阳 模型， 另 一颗是 《 增丰模 型)， 金 属丰度 越大， 《 增 丰效应 越明显 (见图 1)。 
这是因 为《 元素 和铁峰 元素构 成了金 属元素 的主要 部分； 金 属丰度 越大， 标 准太阳 
模型和 《 增丰模 型 的差别 越大， 所以 a 增丰 效应 也就越 明显。 
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图 2  « 增丰对 12 种不 同质量 的恒星 (金 属丰 度都是 0.02) 演化 的影响 [5]。 
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恒 星快速 物质损 失模型 

Stellar  Rapid  Mass  Loss  Model 


1.  恒星 物质损 失简介 

在浩瀚 的宇宙 海洋中 存在着 无数个 星系， 而 每个星 系中又 包含着 无数的 恒星。 
早在 20 世纪 五六十 年代， 天文学 家们就 发现了 很多间 接的统 计证据 和理论 证据， 
证明 恒星不 论是在 主序、 红巨星 (RGB) 阶 段还是 白矮星 阶段， 都存在 着物质 损失现 
象。 而早期 的分光 观测也 表明： 各类 早型星 和晚型 星都存 在着物 质损失 过程。 

伴随着 观测手 段和观 测设备 的发展 ，天文 学家可 以从射 电波段 到红外 、可 见光、 
紫外线 等多波 段对恒 星物质 损失进 行观测 研究。 相应的 恒星演 化理论 到现在 也不断 
完善， 人 们对于 恒星物 质损失 过程也 认识得 越来越 清晰。 对于中 小质量 恒星， 物质 
损失过 程在主 序演化 结束到 渐进巨 星分支 (AGB) 阶 段相当 重要， 主 要物理 机制包 
括： 类太 阳物质 损失、 尘埃 物质损 失和脉 动型物 质损失 [1]。 对于 大质量 恒星， 包括 
OB 矮星、 巨星、 超 巨星、 亮蓝 变星、 WR 星 以及行 星状星 云中心 恒星， 物 质损失 
过程也 相当重 要[2]。 

银河 系中大 约一半 的恒星 处于双 星系统 ，由 于引力 波辐射 或者磁 滞星风 导致双 
星轨道 角动量 损失， 或 者由于 恒星自 身演化 膨胀， 当一 颗星开 始充满 其洛希 瓣时， 
就 会从内 拉格朗 日点进 行物质 转移， 称之 为洛希 瓣超流 (Roche-lobe  overflow)。 研 
究密近 双星系 统中的 物质交 流过程 对于完 善双星 演化理 论至关 重要， 而该过 程会引 
起双星 系统轨 道周期 的剧烈 变化， 这 也是双 星演化 不同于 单星演 化的主 要特点 之一。 

恒 星物质 损失在 恒星演 化过程 中相当 重要。 对于 中小质 量恒星 [1]， 物质 损失限 
定了 演化到 AGB 阶段 的最大 光度， 而这 些阶段 的恒星 对应星 族中年 龄在一 亿到一 
百 亿年的 最亮的 恒星； 物 质损失 限定了 白矮星 的质量 分布， 进 而影响 它们的 冷却时 
间； 物质 损失限 定了行 星状星 云中心 恒星的 质量， 从而 限定了 行星状 星云的 光度函 
数； 物质损 失限定 了恒星 能达到 的最大 半径， 从 而影响 恒星周 围行星 系统的 最终命 
运; 物质 损失也 与超新 星前身 星相关 ，从而 影响星 系的化 学演化 和对其 距离的 预测。 
对于大 质量恒 星[2]， 了解第 一代恒 星的物 质损失 有助于 研究早 期星系 和宇宙 演化； 
研究大 质量恒 星物质 损失有 助于了 解长伽 马射线 暴过程 ，因为 这可能 对应贫 金属大 
质 量恒星 的最终 坍缩。 

2.  恒 星物质 损失的 分类和 重要性 


一般 来讲， 我们可 以按照 恒星物 质损失 (转 移) 速率的 快慢来 做如下 划分: 
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(1)  核 时标物 质损失 

在此情 况下， 恒 星物质 损失过 程相当 缓慢， 引起 的变化 也相当 微小。 在 统计上 
来 说这种 情况在 相互作 用双星 系统中 占主导 地位。 由于 恒星依 然满足 热力学 平衡， 
该情 况我们 一般通 过改变 恒星表 面边界 条件就 可以很 容易地 研究。 

(2)  热 时标物 质损失 

恒星 表面物 质损失 较快， 热 能重新 分布达 到新的 平衡。 在恒星 演化到 RGB 阶 
段或者 AGB 阶段， 表面物 质受某 种机制 驱动， 又 由于表 面引力 束缚能 很小， 物质 
很 容易损 失掉。 同 时对于 密近双 星系统 来说， 激 变变星 或者大 陵型双 星都属 于这种 
情况。 

(3)  动力学 时标物 质损失 

如果 恒星表 面物质 损失足 够快， 恒星 表面能 量来不 及重新 分布， 但恒星 仍然能 
达 到流体 静力学 平衡， 该 情况对 应动力 学时标 的物质 损失。 人 们对这 种情况 了解很 
少， 而它 对于了 解相互 作用双 星中的 公共包 层演化 过程， 完善 双星演 化理论 非常重 
要。 对于超 新星残 留伴星 性质的 了解也 与该过 程密切 相关。 

在 本文中 ，所谓 的恒星 快速物 质损失 就是指 物质损 失速率 比热时 标要快 但比动 
力 学时标 要慢； 也 就是说 恒星表 面不满 足热力 学平衡 条件， 可 以认为 热量来 不及交 
换， 也可以 说是绝 热物质 损失。 

恒星快 速物质 损失过 程与观 测上的 天体的 轨道角 动量或 者质量 急剧损 失过程 
密切 相关。 具体 包括： 激变变 星系统 (白 矮星 从主序 星或者 红巨星 吸积物 质)、 行星 
状星云 (拥 有两个 核)、 小质量 X 射线 双星和 X 射线 暂现源 (中 子星或 者黑洞 从小质 
量主 序矮星 吸积物 质)， 双白矮 星和双 中子星 等等。 可见， 研 究恒星 快速物 质损失 
不仅有 助于研 究洛希 瓣物质 交流过 程和公 共包层 演化， 完善双 星演化 理论， 而且对 
于我 们进一 步了解 X 射线天 文学、 超新星 理论、 引力波 理论也 具有重 要意义 [3〜4]。 

3. 恒 星快速 物质损 失的研 究现状 

Hjellming 和 Webbink 在 1987 年利用 数值方 法详细 研究了 恒星的 绝热物 质损失 
模型 [5]。 他们 分析的 模型分 别适用 于具有 对流包 层的恒 星和具 有简并 核心的 恒星， 
并 利用其 结果得 到了双 星物质 交流的 动力学 不稳定 性判据 ，其 结果在 大样本 恒星演 
化 中相当 重要。 不过由 于多方 模型本 身的局 限性， 它并 没有包 括恒星 的非理 想气体 
效应、 核反应 过程、 元 素成分 变化、 恒星 的超绝 热现象 等等， 因此我 们迫切 需要对 
真实的 恒星的 快速物 质损失 过程进 行详细 研究。 而很多 观测和 理论计 算也表 明多方 
模型得 到的动 力学稳 定性判 据值得 商榷， 包括： Podsiadlowski 等人在 1992 年研究 
X 射线双 星的文 章[6]， 韩占文 等人在 2002 和 2007 年利 用双星 大样本 恒星演 化程序 
给出 热亚矮 星形成 渠道和 解释椭 圆星系 紫外反 转现象 的工作 [7 〜 8]。 

由 于恒星 在快速 物质损 失时， 其 表面热 力学平 衡不再 满足， 这样 我们就 不能像 
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处理普 通星风 那样通 过改变 恒星表 面边界 条件来 研究。 因为， 一方面 物质损 失速率 
非常 大时， 恒 星演化 程序变 得很难 收敛， 另一方 面恒星 不再满 足热力 学平衡 假设， 
而普通 的恒星 结构与 演化程 序显然 是解决 满足热 力学平 衡的情 况的。 所以最 好的方 
法就是 重新建 立起恒 星在快 速物质 损失情 况下的 结构和 演化方 程组， 通过求 解新的 
方程组 来详细 研究该 难题。 

4. 恒 星快速 物质损 失模型 

综上 所述， 恒星 快速物 质损失 问题的 研究是 天体物 理学中 的一个 基础性 难题。 
要 解决该 问题， 最好是 建立新 的恒星 结构方 程组， 用数 值方法 求解， 并将结 果应用 
到研 究洛希 瓣物质 交流、 公 共包层 演化、 大样本 恒星演 化的动 力学稳 定性判 据和其 
他 可能情 况中。 

在恒星 快速物 质损失 过程中 ，人 们可 以假设 损失物 质的恒 星内部 的能量 来不及 
重新 分布， 也 就是说 该恒星 的熵， 随着质 量的分 布轮廓 不变， 而恒星 仍然满 足流体 
静力 学平衡 [9]。 为 使问题 简化， 可以 假设恒 星内部 的元素 成分分 布轮廓 也不变 ，这 
个假设 在快速 (绝 热) 物质 损失过 程中显 然是合 理的。 这 样通过 保留质 量分布 方程和 
流 体静力 学平衡 方程， 由绝热 假设替 代能量 守恒方 程和能 量传递 方程， 就可 以建立 
起新 的恒星 结构方 程组。 通过 建立恒 星快速 物质损 失的程 序来求 解新的 方程组 ，详 
细 计算不 同金属 丰度、 不 同初始 质量的 恒星， 在 各个重 要演化 阶段的 情况， 就可以 
仔细 研究恒 星包括 在零龄 主序、 主序 结束、 赫氏 空隙、 RGB、 AGB 等阶段 的快速 
物 质损失 特性。 这个 难题的 解决， 显然会 对我们 研究洛 希瓣物 质交流 过程和 公共包 
层 演化， 完善双 星演化 理论， 进一 步了解 X 射线天 文学、 超新星 理论、 引 力波理 
论 都会具 有重要 的促进 作用。 
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恒星 的类太 阳活动 

Solar-like  Activities  of  Stars 

恒星物 理研究 领域的 实测工 作表明 ，部 分晚 型恒星 的活动 现象与 我们在 太阳上 
观测 到的现 象非常 相似。 从 x 射线到 射电的 全波段 观测， 从 研究恒 星表面 的某个 
空 间层面 (如 光球、 色球 或冕) 到研究 其表面 活动区 的三维 结构， 多年 来的观 测研究 
积累已 经让我 们意识 到在部 分晚型 恒星上 存在着 像太阳 一样的 磁场活 动现象 。此 
外， 在一 些晚型 恒星中 还存在 着类似 于太阳 的磁活 动周。 这些 观测研 究结果 暗示在 
晚型 恒星的 对流区 内存在 与太阳 类似的 发电机 行为， 磁场是 这些类 太阳活 动的主 
角， 它将这 些不同 种类的 活动联 系起来 ，从 而导致 了恒星 上的类 太阳磁 场活动 现象: 
恒星 黑子、 耀斑、 谱斑、 磁活动 周等。 因此， 我 们也将 恒星的 类太阳 活动称 为恒星 
的磁 活动。 

通过 对恒星 磁活动 的观测 研究， 可以帮 助我们 建立正 确的恒 星发电 机模型 ，从 
而探讨 恒星基 本参数 (年 龄、 质量、 自转 速度、 对流 区的深 度等) 的差 异对发 电机机 
制的 影响。 反过来 ，这 样的研 究工作 可以帮 助我们 理解太 阳发电 机机制 的演化 进程。 

在这一 领域， 研究工 作的难 点是： 由于 目标恒 星离我 们通常 很远， 不可 能像研 
究太 阳活动 一样去 直接观 测它们 的表面 结构和 变化； 此外， 太阳 会每天 升起， 即便 
在同一 观测台 站也可 以每天 观测研 究它， 而天上 的磁活 动星有 着不同 的空间 分布， 
在 同一观 测台站 对一颗 样本恒 星一年 内只能 观测几 个月， 时间采 样率比 较低， 很难 
对 它们进 行长时 间的系 统监测 。这 些限制 条件给 我们研 究恒星 类太阳 活动带 来了很 
大 困难。 这里， 我们 以观测 研究恒 星光球 表面黑 子活动 为例子 来具体 说明这 一难题 
及 其进展 情况。 

早在 1950 年， Kron[1] 正式 提出了 恒星黑 子这一 术语， 这个想 法源自 于他和 Olin 
Wilson 有一 次偶然 在街上 用肉眼 看到了 大尺度 的太阳 黑子。 1952 年， Kron[2] 在研 
究 食双星 YY  Gem 时用这 样一个 恒星黑 子的想 法解释 了该系 统的测 光光变 曲线上 
的 扰动， 这就是 恒星黑 子研究 工作的 开端。 后来， 人们 利用测 光光变 曲线方 法得到 
了一些 样本恒 星的黑 子活动 信息。 不过， 用这种 方法观 测研究 恒星黑 子不能 够给出 
可以 分辨的 黑子结 构以及 纬度方 向上的 信息。 20 世纪 80 年代， 人们 几经努 力找到 
了 用高色 散谱线 轮廓的 时间序 列来重 构恒星 表面黑 子结构 的方法 ，这 就是著 名的多 
普勒成 像技术 [3] ，图 1 为应用 多普勒 成像技 术获得 恒星黑 子分布 图的一 个例子 。多 
普勒 成像是 一个对 快速自 转 恒星进 行表面 成像的 方法， 它是对 解析恒 星点源 像的一 
个 挑战。 
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图 1 年轻星 Speedy  Mic 光球黑 子结构 的多普 勒成像 [4]。 


自从有 了多普 勒成像 技术， 对 恒星黑 子活动 的研究 取得了 很大地 进步。 它使得 
我们有 可能像 研究太 阳黑子 一样来 研究恒 星黑子 的活动 和演化 ，即通 过获得 活动恒 
星的多 普勒成 像的时 间序列 来分析 研究其 黑子活 动的特 征和演 化规律 ，进而 得到其 
磁活 动周， 建 立正确 的恒星 发电机 模型。 但是， 现实的 实测天 体物理 条件却 使得实 
现这 样的想 法并不 容易。 现 阶段， 对于 恒星黑 子多普 勒成像 的观测 研究， 通 常能做 
到的 是在单 一台站 利用单 一望远 镜对磁 活动恒 星进行 时间上 比较松 散的多 普勒成 
像采样 观测， 一般来 说时间 分辨率 很低， 平均一 年对一 颗活动 恒星能 够得到 几个多 
普勒 图像。 用这样 的资料 只能推 测有关 其磁活 动周的 情况， 对 发电机 模型的 构造仅 
能给 予一些 初步的 限定。 

近 年来， 这个 研究领 域的情 况有所 好转， 德 国的波 茨坦天 体物理 研究所 为了更 
好 地对恒 星黑子 活动进 行多普 勒成像 研究， 专门 建立了  STELLA (恒星 活动) 天文台 [5]， 
其中的 STELLA-II 望远镜 口径为 1.2 米， 配备 了光纤 引导的 高色散 恒星阶 梯光栅 
摄谱仪 SES。 他们计 划对不 同演化 阶段的 活动恒 星进行 长时间 不间断 的高色 散分光 
观测， 以期得 到样本 恒星的 高时间 分辨率 的多普 勒成像 序列。 利用这 样的观 测设备 
虽然能 够得到 比以前 更高的 多普勒 成像采 样率， 但是单 一台站 的采样 时间只 能覆盖 
几 个月， 每 年仍然 有很大 的时间 空缺。 

要 想得到 好的时 间覆盖 ，唯一 可行的 办法是 建立全 球均匀 分布的 专用望 远镜网 
络。 目前， 由丹麦 Aarhus 大学 提出的 SONG 项目 [6] (恒星 观测网 络组) 或许 是解决 
这一 难题的 希望。 这 个项目 计划在 全球均 匀放置 8 个 1 米望 远镜， 南北 半球各 4 
个， 每个 望远镜 拟配备 一个高 色散摄 谱仪。 这个 项目的 主要科 学目标 是星振 学和太 
阳 系外行 星研究 ，不 过恒星 黑子活 动的多 普勒成 像研究 有望作 为附加 的科学 项目成 
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为这 个全球 联测网 络的科 研课题 之一。 利用 SONG 观测 网络， 我们 将会得 到目标 
恒 星的不 间断的 长时间 (长 达几 年至十 几年) 覆盖 的多普 勒成像 信息， 借助这 样的观 
测 资料我 们可以 研究恒 星表面 磁活动 区的子 午环流 、恒 星黑子 活动的 蝴蝶图 等以前 
无法观 测到的 现象， 还 可以得 到准确 的磁活 动周。 更 为重要 的是， 上 述这些 研究结 
果可 以为构 造恒星 发电机 模型提 供完善 的观测 基础和 限制。 
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The  Enigma  of  Circumstellar  Patterns  Around  AGB  Stars 


1.  AGB 拱 星图案 的发现 

恒 星在经 历了一 生的耀 眼辉煌 之后， 它 们的晚 年也同 样多姿 多彩。 
AGB  (Asymptotic  Giant  Branch, 渐进巨 星支) 星就 正是为 数众多 的质量 大约为 2  ~  8 
倍 太阳质 量的恒 星们多 姿的晚 年时期 。它 们是恒 星中心 区域的 氢和氨 元素都 已燃尽 
后 ，只 留下一 个主要 由碳元 素和氧 元素构 成的中 心核球 及其外 面的两 个壳层 状热核 
反应区 (由内 向外依 次为氦 燃烧和 氢燃烧 壳层) 的 天体。 在观测 天文学 家们惯 常使用 
的所谓 赫罗图 (即 恒星 的光度 -有效 温度关 系图) 上， AGB 星的 分布区 域与巨 星分支 
(Giant  Branch) 很 靠近， 并 因此而 得名。 由于 AGB 星 庞大的 个头， 很 低的表 面温度 
(2000-3000K), 以及表 层的强 大对流 活动， 它们 往往都 能够经 过一系 列复杂 而又自 
然的方 式吹出 大量的 恒星气 体物质 (即 超星 风)， 形 成浓密 的拱星 包层。 拱星 包层中 
也会有 大量的 尘埃物 质出现 ，它们 是所吹 出的气 体物质 冷却降 温之后 以难熔 元素为 
核心 凝结形 成的。 很 多恒星 在这个 AGB 阶段的 末期， 还会产 生美丽 的电离 星云， 
称为 行星状 星云。 

大约二 十年前 ，在 天文 学们还 不能对 拱星包 层进行 高空间 分辨率 成像观 测的时 
候， 人们心 目中的 AGB 拱 星包层 是一个 由各向 同性稳 定星风 形成的 完美的 球状结 
构。 但是， 自从 1990 年美 国宇航 局发射 升空的 威力巨 大的哈 勃太空 望远镜 打开了 
人类的 千里眼 以来， 拱星包 层的秘 密开始 逐步被 揭示。 其中最 著名的 例子要 数距离 
我们最 近的一 个富碳 AGB 星 CW  Leo。 哈勃望 远镜所 获得的 可见光 波段图 像显示 
它的拱 星包层 并不是 球对称 的平滑 结构。 随后人 们发展 了地面 光学望 远镜的 高空间 
分 辨率成 像观测 技术， 比 如光斑 干涉、 自适应 光学、 主动 光学、 光学 望远镜 阵列干 
涉 成像等 技术。 这些技 术革新 使得地 面大口 径光学 望远镜 的高灵 敏度、 高空 间分辨 
成像本 领逐步 赶上甚 至超过 了哈勃 太空望 远镜。 其中一 个漂亮 的例子 就是， 欧洲南 
方天 文台的 VLT (甚 大望 远镜) 在自 适应光 学技术 辅助下 拍摄到 的同一 个碳星 CW 
Leo 的 图像清 楚地揭 示了其 拱星包 层中的 一些半 规则弧 形结构 (见图 1)。 这些 清晰结 
构既不 是严格 的同心 圆弧， 也 不是螺 旋形。 它们 的成因 至今仍 然是一 个未解 之谜。 
另一个 同样令 人惊叹 的例子 是碳星 CRL  3068 的拱星 包层中 的阿基 米得螺 旋图案 
(见图 2  )。 这 个图案 是哈勃 太空望 远镜拍 摄到的 拱星尘 埃对星 际辐射 的散射 所形成 
的 图像。 这个在 拱星包 层尺度 (约 1 千亿 千米) 上 自然形 成的巨 大螺旋 结构被 怀疑很 
可 能是双 星轨道 运动的 杰作。 


AGB 星 拱星图 案之谜 


.  251  . 


100「 


50 


_  ,  '  . ，一、 ::漏 

■、 .:。 爹.， 


-50 


-100 


-?，、• 

纖 
M 


-100 


100  50  0  -50 

Relative  R.A.  (arcsec) 

图 1 拱星 包层中 的弧形 结构。 

由 位于南 美洲智 利的欧 洲南方 天文台 甚大望 远镜阵 观测得 到的著 名碳星 CWLeo 的 V 波段 图像。 该图 
中已 经将一 个平滑 的球对 称的背 景图形 减除， 以便更 清楚地 显示拱 星包层 中的不 规则结 构[1]。 


图 2 拱星 包层中 的螺旋 结构。 

由 哈勃太 空望远 镜拍摄 的碳星 AFGL  3068 的 V 波 段图像 (左 图)。 这个 巨大的 图案可 以用一 个阿基 米得螺 
旋很好 地拟合 (右 图) 。图 中长 长的直 线结构 是来自 附近一 个很强 天体的 散射光 (仪器 造成的 假图像 )[2]。 

随 着毫米 波和射 电观测 技术的 发展， 人们开 始使用 射电干 涉成像 技术， 通过射 
电 望远镜 阵列来 对冷暗 的天体 结构进 行成像 观测。 于是一 批分离 壳层、 双极 结构等 
非平滑 球对称 的拱星 包层结 构在气 体分子 发射谱 线成像 观测中 被发现 。其中 最为杰 
出的 例子要 算碳星 TT  Cyg 拱星包 层中的 非常几 何薄的 CO 球 壳结构 (如图 3)。 这种 
与众 不同的 结构很 可能是 由某个 短促而 又剧烈 的动力 学过程 造成的 局部气 体密度 
和 温度的 升高。 比如， 由于 AGB 星内部 氦元素 热核燃 烧过程 在一个 壳层区 域内以 
爆发方 式进行 所引起 的所谓 “氦 闪耀” 或者 “热 脉冲” 过程， 就可能 是这一 结构的 
缔 造者。 

目 前发现 的拱星 包层中 的非平 滑球对 称结构 除了上 面提到 的不连 续弧形 结构、 
阿 基米得 螺旋和 薄球壳 结构外 ，还包 括双极 喷流、 双极喷 流伴随 的不连 续弧形 结构、 
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图 3 拱星包 层中的 CO 薄球壳 结构。 

由法国 的射电 与毫米 波天文 研究所 (IRAM) 所拥有 的位于 Plateau  de  Bure 的毫 米波干 涉望远 镜阵列 (6 个 
天线) 观 测得到 的碳星 TT  Cyg 的 CO  2-1 谱线视 向速度 通道图 (视向 速度值 标注在 各个子 图的左 上角， 
单位 km/s)。 因 为拱星 包层是 沿径向 高速膨 胀的， 所 以不同 的速度 通道， 从较蓝 的通道 (较 小的 速度数 
值) 到较红 的通道 (较 大的 速度数 值)， 大致分 别对应 于拱星 包层中 离我们 较近和 较远的 部分。 因 此上面 
的多 速度通 道图展 示了一 个完美 的高速 膨胀的 几何薄 的三维 球壳状 CO 分子 谱线发 射区域 [3]。 

盘 状结构 、分离 厚壳层 结构、 不规则 结构等 。这些 特殊的 结构到 底是怎 么形成 的呢？ 
他们 与拱星 包层中 心被浓 密尘埃 气体包 裹着的 恒星或 者恒星 系统之 间有着 怎样的 
联 系呢？ 这 是当前 AGB 星观 测和理 论研究 中的关 键问题 之一。 

2. 探 索现状 

在观 测领域 ，人 们正在 使用现 有的毫 米波和 红外干 涉望远 镜阵列 对一些 距离较 
近的 AGB 星的 拱星包 层进行 高空间 分辨率 分子谱 线成像 观测， 去发 现更多 关于这 
些 特殊拱 星包层 结构的 信息。 另外， 人们也 使用毫 米波分 子频谱 观测， 来揭 示拱星 
包层中 的一些 较为显 著的特 殊结构 特征的 存在。 比如， 在一些 AGB 星中观 测到的 
CO  “合成 谱”， 即由 一个弱 而宽的 谱线成 分和一 个强而 窄的谱 线成分 叠加构 成的频 
谱 轮廓， 就 暗示该 AGB 星 可能有 高速的 外向流 和正常 AGB 星 风过程 并存， 因此 
其 拱星包 层结构 一定也 与单一 稳定星 风形成 的光滑 球对称 拱星包 层不同 。将 来欧洲 
的 赫歇尔 红外空 间望远 镜以及 南美洲 智利的 ALMA 大 型亚毫 米波望 远镜阵 的高灵 
敏度和 / 或高 空间分 辨率还 将帮助 人们发 现更多 这样的 特殊拱 星包层 结构。 

在理 论领域 ，科 学家们 一方面 在不断 探讨星 风中的 各种动 力学过 程在尘 埃和气 
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体相互 作用下 如何产 生拱星 包层中 所见到 的大尺 度结构 的问题 ，并使 用流体 动力学 
模型进 行数值 模拟。 另一 方面， 人 们相信 镶嵌在 这些超 音速膨 胀着的 拱星包 层中的 
特 殊结构 一定是 中心恒 星的某 种活动 驱动形 成的， 因此 也在不 遗余力 地在原 本已经 
有了相 当程度 了解的 恒星结 构与演 化模型 图景下 ，探索 加入一 些动力 学过程 和磁场 
作用是 否能够 产生我 们所观 测到的 现象的 问题。 

但是 到目前 为止， 无论 是观测 方面还 是理论 方面， 人们对 这些拱 星包层 特殊结 
构的 真正形 成原因 都还缺 乏系统 深入的 认识。 虽然有 些推测 的产生 机制， 比 如双星 
轨道 运动、 热 脉动、 磁场、 局部 物质抛 射等， 但 是要确 切无疑 地证实 这些机 制的真 
实性 仍然是 件十分 困难的 事情。 

3.  难 题的正 式表述 

在一些 AGB 星 的拱星 包层中 观测到 的特殊 结构， 如双极 喷流、 弧 形结构 、螺 
旋 结构、 薄球 壳结构 等等是 如何产 生的？ 

4.  主 要困难 

从观测 方面解 决这个 问题的 主要困 难在于 ，作 为产 生这些 特殊拱 星包层 结构的 
发动机 的中心 恒星被 深深埋 藏在浓 密的拱 星尘埃 气体包 层中， 很难被 直接观 测到。 
另外， 以目前 望远镜 观测的 空间分 辨能力 和灵敏 度看， 只有 距离太 阳较近 的一些 
AGB 星的 拱星包 层能够 被清楚 地成像 观测。 因 此由于 这些特 殊结构 的观测 样本有 
限， 人 们对这 些具有 特殊拱 星包层 结构的 AGB 星还 缺乏一 个整体 认识。 

从 理论方 面解决 这个问 题的难 点在于 ，首先 拱星包 层涉及 很大的 空间尺 度跨度 
(1000 倍以 上)， 复 杂的尘 埃和气 体形成 过程， 及其 与辐射 场相互 作用的 过程等 ，这 
给拱星 包层的 动力学 模拟研 究带来 困难。 此外， 恒 星内部 磁场如 何与恒 星自转 、对 
流 运动、 热 核反应 等相互 耦合， 是一 个十分 复杂的 磁流体 动力学 过程， 弄清 这些复 
杂过 程尚需 时曰。 
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后 AGB 星双 极喷流 形成机 制问题 

The  Unknown  Launching  Mechanism  of  Bipolar 
Jets  from  post- AGB  Stars 


1. 后 AGB 星中双 极喷流 的发现 

双极喷 流是在 恒星诞 生过程 中很常 见的一 种现象 (虽 然其 产生原 因还并 不确切 
知 道)， 但是 在恒星 演化到 最后的 阶段也 出现双 极喷流 则是大 出人们 意料的 事情。 
这 种令人 意外的 双极喷 流是在 一小批 由中小 质量恒 星演化 到晚期 阶段时 被称为 
AGB 星 (asymptotic  giant  Branch  stars) 的天 体中发 现的。 第一 次发现 它们是 在大约 
20 多 年前， 当时 Likkel  &  Morris 于 1998 年[1] 通过 对一 个富氧 AGB 星 IRAS 
16342-3814 的 OH 和 H20 脉泽的 观测发 现了异 常现象 (脉 泽就 是天体 在微波 波段产 
生的 激光现 象)。 一般 说来， 在这 种富氧 AGB 星 的拱星 包层内 可以同 时出现 三种脉 
泽， 它们 均产生 于具备 相应脉 泽激发 条件的 同心球 壳形区 域中； 沿拱 星包层 半径由 
内向 外它们 依次为 SiO( —氧化 硅)、 H20( 水) 和 OH (羟 基) 脉泽。 一般 H20 脉 泽区域 
的膨胀 速度要 略低于 0H 脉泽 区域， 因为拱 星包层 膨胀是 沿径向 向外加 速的， 而且 
两者都 大约在 10 〜 15km/s 左右。 但是在 IRAS  16342-3814 这个 很可能 是处于 AGB 
演化 阶段末 期的恒 星中， OH 脉 泽区域 的膨胀 速度却 超过了  50km/s， 而 更奇异 的是， 
其1120 脉泽 区域的 膨胀速 度却更 加反常 地大大 超出了  0H 脉泽 ，达 到了约 130km/s! 
这两位 研究人 员结合 该天体 的其他 特征， 提出了 其高速 H20 脉泽很 可能是 出现在 
由高速 喷流所 形成的 双极结 构中， 而 不是通 常的球 壳状结 构中的 假说， 并因 此给了 
这种 天体一 个有趣 的名字 —— 水喷 泉星。 后来 的哈勃 太空望 远镜在 光学波 段的成 
像 观测， 以及 甚大望 远镜阵 (VLA) 和甚 长基线 干涉阵 (VLBA) 对 OH 和 H20 脉泽的 
干 涉成像 观测， 都有力 地证实 了这种 双极喷 流结构 的猜想 (见图 1)。 

对 AGB 星特 别是后 AGB 星候 选体的 OH 或 H20 脉泽频 谱轮廓 中高速 成分的 
搜寻， 是发现 这类水 喷泉星 的主要 方法。 在随后 的若干 AGB 星脉泽 观测项 目中， 
人们 陆续发 现了大 约十多 个类似 的水喷 泉星。 这 些水喷 泉星具 有一些 共同的 特点： 
是恒 星表面 富氧的 AGB 星 (C/CK1)， 位于 银道面 附近， 距离 比较远 (最 近的 距离也 
在 2 个千秒 差距以 上)。 

人们还 不知道 富碳的 AGB 星 中是否 也会出 现这种 高速双 极喷流 现象。 但是， 
富碳 AGB 星 的拱星 包层中 很可能 因为缺 少足够 的氧元 素而没 有大量 水分子 和羟基 
分子来 形成能 够观测 得到的 H20 和 OH 脉泽 辐射， 而 且它们 中也没 有被观 测到过 
任 何强脉 泽谱线 发射。 因此， 即 便富碳 AGB 星也能 产生高 速双极 喷流， 怎 样利用 
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图 1 水喷泉 星中的 高速双 极喷流 结构。 

上 图来自 Sahai 等 1999 年的论 文[2]， 左 边是哈 勃太空 望远镜 拍摄到 的来自 IRAS  16342-3814 双极 空壳的 
散射光 (注意 北方朝 向右下 角）； 右 边是重 叠在与 左图相 同的黑 白灰度 图上的 甚大望 远镜阵 (VLA) 观测得 
到的 0H  1662,  1665,  1667  MHz 脉泽 源斑的 空间分 布图。 下 图来自 Morris 等 2003 年 的论文 [3]， 是由甚 
长基线 干涉阵 (VLBA) 观测得 到的同 一天体 中高速 H20 脉泽源 斑的双 极外流 空间分 布图。 下图 中的两 
“  +  ” 号对 应上图 中两个 可见光 波段双 极结构 的亮度 中心。 


普遍使 用的射 电频谱 观测方 法去发 现它们 仍是一 个需要 解决的 问题。 

水 喷泉星 很接近 银道面 的现象 表明， 它 们很可 能是一 批质量 较大的 AGB 星 (比 
如， 其 初始质 量可能 接近甚 至大于 4 倍 太阳质 量)。 而 且由于 银道面 是星际 尘埃和 
分子云 密集的 地方， 很强的 星际分 子和尘 埃辐射 会对观 测造成 很大的 干扰， 这就使 
得 对这些 水喷泉 星拱星 包层的 毫米波 观测变 得相当 困难。 再加上 他们距 离遥远 ，因 
此辐射 微弱， 到目前 为止， 仅有 前面提 到的第 一个水 喷泉星 IRAS  16342-3814 的拱 
星包 层中的 C0 谱线 辐射于 近一两 年才被 探测到 [4]。 
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AGB 星 具有很 大的恒 星半径 (可 达几 百个天 文单位 (日地 距离) 以 上)， 很 低的表 
面温度 (2000 〜 3000K)， 向外高 速膨胀 的拱星 包层。 根据 目前比 较公认 的恒星 形成区 
中形 成双极 喷流的 “ 吸积盘 + 磁场” 模型， 要有 快速自 转的恒 星与吸 积盘之 间很强 
的磁场 相互作 用才可 能产生 高速的 高度准 直的双 极喷流 。因此 体积庞 大且通 常没有 
吸积盘 结构的 AGB 星如 何产生 出高速 的双极 喷流确 实是一 个令人 费解的 问题。 

不过， 如果我 们换个 角度来 看这个 问题， 在 AGB 演化阶 段末期 出现喷 流现象 
似乎又 是期望 之中的 事情。 我们知 道著名 的行星 状星云 就是一 些中小 质量恒 星走过 
了  AGB 演化阶 段之后 ，在其 死亡前 在天空 中的最 后绚烂 表演。 Sahai  &  Trauger  1998 
年 [5] 通过对 哈勃太 空望远 镜所获 得的一 批较为 年轻的 行星状 星云的 高分辨 率图像 
中的 Ha 发射区 域形状 (电离 气体) 进 行比较 分析后 发现， 它们 大多数 都具有 中心点 
对称 而不是 球对称 的结构 特点。 特 别是有 些行星 状星云 中还有 双极突 出结构 或者高 
度准直 的径向 结构。 这暗 示在形 成行星 状星云 之前， 即在 AGB 阶段 或者在 向行星 
状星 云过渡 的“后 AGB” 演化 阶段， 拱 星包层 里面可 能就已 经出现 了喷流 现象， 
而且正 是这些 喷流塑 造了千 姿百态 的行星 状星云 。图 2 就是一 个具有 点对称 和双极 
结构 的 行星状 星云的 例子。 


图 2 年轻行 星状星 云中的 点对称 结构。 

由 哈勃太 空望远 镜拍摄 的年轻 行星状 星云的 Ha 发射 (电离 气体) 图像。 左图是 线性灰 度图； 右图 是对数 
灰 度假彩 色图， 便 于查看 较弱的 结构。 大致 点对称 的星云 结构， 加上 一个显 著的双 极突出 部分， 似乎 

暗示 着这个 结构是 由某种 髙速喷 流雕刻 出来的 [5]。 

由此 可见， 探索 AGB 星或 “后 AGB” 星 中喷流 产生的 特点和 机制， 对 理解多 
姿多彩 的行星 状星云 的形成 机制， 对理解 产生恒 星喷流 的一般 原理， 都有着 重要的 
意义。 

2. 探 索现状 

在观 测领域 ，人 们正在 使用现 有的毫 米波望 远镜探 索这些 水喷泉 星的拱 星分子 
热谱 线辐射 。分 子热谱 线辐射 可以给 我们提 供拱星 包层双 极喷流 的质量 、温度 分布、 
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动 力学、 几 何构型 等方面 的丰富 信息。 但 是由于 这些水 喷泉星 大多距 离遥远 而且位 
于 受星际 分子辐 射严重 干扰的 银道面 附近， 单射电 天线观 测比较 困难。 因此， 这还 
有 待于将 来有更 灵敏且 空间分 辨率更 高的观 测设备 (如 正在南 美智利 兴建的 ALMA 
干涉 阵列望 远镜) 对它 们进行 进一步 探测。 

在理论 领域， 科学家 们主要 是在考 虑磁场 效应。 与 年轻恒 星与其 周围的 吸积盘 
的磁场 相互作 用产生 喷流有 所不同 的是， 这里 主要考 虑的是 AGB 星 内部对 流区、 
核 反应区 、中 心由碳 和氧元 素构成 的致密 核等结 构之间 在艺维 空间中 的复杂 磁相互 
作用。 不过目 前还没 有一个 成熟的 理论可 以解释 所观测 到的后 AGB 星双极 喷流现 
象。 另一个 较有希 望的探 索方向 是双星 系统。 当 AGB 星 的伴星 是白矮 星时， 白矮 
星就有 可能较 容易地 吸积物 质产生 喷流。 但是白 矮星如 何产生 喷流的 机制还 并不清 
楚 。这 种困难 状况与 恒星形 成区中 年轻恒 星如何 产生双 极喷流 的机制 难题有 几分相 
似。 


3.  难 题的正 式表述 

在 一些被 称为水 喷泉星 的富氧 “后 AGB 星” 的拱 星包层 中观测 到的高 速双极 
喷流 现象是 如何产 生的？ 富碳 “后 AGB 星” 中是 否也有 这样的 喷流？ 这些 喷流在 
美丽的 行星状 星云的 形成过 程中扮 演什么 角色？ 

4.  主 要困难 

从 观测方 面解决 这个问 题的主 要困难 在于， 这些 水喷泉 星距离 较远， 且 处于星 
际辐 射干扰 很强的 银道面 附近， 使得 常规的 分子频 谱观测 变得很 困难。 从理 论方面 
解决这 个问题 的难点 在于， AGB 星强大 对流区 与核反 应区和 中心碳 氧核之 间的磁 
场相互 作用是 个十分 复杂的 磁流体 动力学 过程， 弄清这 些复杂 活动还 需要一 个相当 
长的 过程。 而 双星系 统中白 矮星如 何吸积 产生喷 流的理 论机制 也尚未 解决。 
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光致电 离气体 星云的 元素丰 度测量 

Determination  of  Elemental  Abundances  in  Photoionized 

Gaseous  Nebulae 


光 致电离 气体星 云是指 宇宙空 间中的 气体被 紫外辐 射电离 、加热 而发出 明亮发 
射线 的一类 天体， 其种 类包括 行星状 星云、 电离 氢区、 星暴 星系、 活 动星系 核的发 
射区等 。精确 测量和 分析光 致电离 气体星 云的元 素丰度 是天文 学研究 的一个 重要领 
域。 以行 星状星 云为例 ，中、 低质 量恒星 在演化 晚期会 将内部 经核合 成过程 污染过 
的物质 挖掘到 表面并 连同表 面气体 一起抛 射到星 际空间 ，与此 同时中 心星坍 塌形成 
炽热 的白矮 星并发 射出强 劲的紫 外辐射 将周围 气壳电 离形成 行星状 星云。 因此 ，通 
过对行 星状星 云的元 素丰度 测量， 我们能 够检验 恒星内 部核合 成理论 及星际 介质的 
化 学增丰 过程。 然而， 在光 致电离 气体星 云的元 素丰度 测量中 ，天文 学家面 临着一 
个 困惑： 由两 类不同 激发机 制的发 射线， 即碰 撞激发 线和复 合线， 分 别导出 的结果 
不 一致， 碰撞 发射线 给出的 重元素 (天文 学家将 除氢、 氦以外 的所有 元素均 称为重 
元素 或金属 元素) 相对 于氢的 丰度通 常比复 合线得 到的值 更低， 在极端 情况下 [1]， 
差异甚 至高达 72 倍！ 如果不 能彻底 解决这 个问题 (以 下简称 丰度问 题)， 现 有的星 
云元素 丰度测 量结果 (基本 上基于 碰撞激 发线分 析)， 以 及基于 这些结 果建立 起来的 
恒星和 星系化 学演化 理论及 宇宙大 爆炸核 合成理 论均面 临严峻 的不确 定性。 

认识这 两类发 射线的 特性是 解决丰 度问题 的基础 。光 致电 离气体 星云中 充满了 
自 由电子 和各种 离子。 自由电 子与重 元素离 子发生 非弹性 碰撞， 重元 素离子 基态电 
子组 态特有 的一些 低激发 亚稳态 能级被 激发， 随 后通过 自发跃 迁回到 基态， 发射出 
碰撞激 发线。 电 子温度 越高， 激发 态能级 的布居 越大， 碰撞激 发线就 越强。 复合线 
则是由 离子俘 获自由 电子， 然 后逐级 向下跃 迁直至 基态而 形成。 此外， 电子 由自由 
态复合 到束缚 态形成 复合连 续谱。 复合线 及复合 连续谱 强度对 温度的 依赖较 碰撞激 
发 线弱。 不难 想象， 温度 越低， 电子越 容易被 俘获， 复 合线就 越强。 除 了温度 ，另 
一 个影响 谱线发 射率的 物理量 是电子 密度。 对碰撞 激发线 而言， 当密 度大到 一定程 
度时， 碰撞 退激发 速率会 超过自 发辐射 跃迁， 从 而降低 其辐射 强度。 相 比之下 ，复 
合线发 射率与 电子密 度几乎 无关。 测定化 学丰度 需要首 先通过 谱线强 度比定 出电子 
温度和 密度。 虽然复 合线导 出的元 素丰度 对电子 温度和 密度不 敏感， 但重元 素复合 
线 强度比 碰撞激 发线弱 很多， 难以 观测， 所 以传统 分析大 多使用 碰撞激 发线， 而对 
复 合线的 普遍关 注则主 要得益 于近年 来观测 技术的 提高。 

丰度 问题最 早可以 追溯到 1942 年。 这一年 美国利 克天文 台的年 轻天文 学家怀 
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斯 [2] 发表 了十个 明亮行 星状星 云的深 度光谱 ，并 注意到 由复合 线测得 的二次 电离氧 
丰 度比碰 撞激发 线得到 的结果 高数十 甚至上 百倍。 然而， 随后 的研究 发现， 由于照 
相底 片的非 线性， 暗 弱复合 线的强 度可能 被严重 高估， 所以丰 度问题 在当时 并没有 
引 起足够 重视。 直到 1967 年， 著 名星云 天体物 理学专 家佩勃 特在他 的一篇 经典论 
文 [3] 中提 出： 理 论上， 如果星 云的电 子温度 存在局 部较大 幅度的 起伏， 那么 由碰撞 
激发 线强度 比给出 的温 度将被 高估， 而采用 这个高 估了的 温度将 导致由 碰撞 激发线 
导出 的元素 丰度被 低估。 随后 佩勃特 [4] 提出 支持其 温度起 伏理论 的观测 证据， 他发 
现 用碰撞 激发线 强度比 导出的 温度相 对于由 氢复合 谱测得 的值系 统偏高 。但 是佩勃 
特的 结果在 当时受 到很大 争议， 原 因是暗 弱氢复 合谱的 精确测 量非常 困难， 而理论 
上又 没有一 种物理 机制能 解释星 云中为 什么会 存在如 此巨大 的温度 起伏。 

丰度 问题真 正成为 星云研 究中的 热点问 题是在 20 世纪 80 年代末 。随着 线性电 
子耦合 探测器 (CCD) 在 天文观 测中的 应用， 天文 学家得 以首次 精确地 测量暗 弱星云 
连续 谱和重 元素复 合线的 强度。 与此 同时， 理论 和计算 机技术 的发展 使得复 合线分 
析 所需的 原子数 据日趋 完备和 准确。 1993 年， 我 国天文 学家刘 晓为与 合作者 [5] 利用 
CCD 探测器 精确测 定了一 批行星 状星云 的氢复 合谱， 发现由 重元素 碰撞激 发线强 
度比和 氢复合 谱分别 导出的 温度确 实存在 差异。 随后， 刘晓为 领导的 研究小 组基于 
高质量 深度光 谱开展 的一系 列工作 (参 见综 述文献 [6]) 表明丰 度问题 确实在 行星状 
星 云和电 离氢区 中普遍 存在： 由复 合线导 出的碳 、氮 、氧、 氖 等重元 素相对 于氢的 
丰度 比碰撞 激发线 得到的 值系统 偏高。 典型差 异约为 两倍， 但 对少数 情形， 差异高 
达数 十倍， 且偏 差的大 小与由 碰撞 激发线 和复 合谱分 别导出 的 温度间 的差异 存在正 
相关。 

那么 何种谱 线导出 的丰度 是正确 的呢？ 按照 佩勃特 的观点 ，丰度 问题源 于温度 
起伏， 因 此对温 度不敏 感的复 合线给 出的丰 度应更 可信。 然而， 进一 步的观 测分析 
表明， 对温度 不敏感 的远红 外碰撞 激发线 也给出 与光学 和紫外 碰撞激 发线相 一致的 
较 低的丰 度值， 与 佩勃特 的理论 相左。 此外， 使 用哈勃 空间望 远镜对 行星状 星云进 
行高分 辨率成 像观测 并未发 现星云 具有可 观的温 度起伏 [7]。 也 有天文 学家提 出星云 
电子密 度分布 的不均 匀性可 能造成 丰度问 题[8]， 但这一 假说同 样难以 解释红 外碰撞 
激发 线观测 [6]。 

刘 晓为等 [9] 提出了 不同的 观点， 他们认 为在星 云中可 能存在 少量的 贫氢、 富金 
属 的冷等 离子体 团块。 由于温 度低、 重 元素含 量高， 这 些团块 主导了 星云的 重元素 
复合线 辐射， 但基本 不发射 碰撞激 发线。 按 照这种 观点， 碰撞 激发线 探测到 的才是 
弥 散星云 物质的 丰度， 而复合 线导出 的丰度 则受到 了贫氢 团块的 污染。 该双 成分模 
型能 很好地 解释多 波段的 观测。 最新的 发现， 包 括极低 的氦、 氧复合 线平均 辐射温 
度 以及复 合线和 碰撞激 发线的 轮廓差 异等， 均为这 一假说 提供了 支持。 然而 这些假 
想的团 块含量 极低， 难以 通过成 像观测 直接探 测到， 并 且如何 解释这 些团块 的来源 


光致电 离气体 星云的 元素丰 度测量 
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也 是这个 模型面 临的一 个重要 问题。 一个有 趣的假 说是， 这些 团块可 能来自 于星云 
中被紫 外辐射 蒸发的 冰质星 子物质 [6]， 但这 一假说 目前还 缺乏足 够的观 测证据 ，有 
待进 一步的 研究。 

对丰 度问题 的争论 还远未 平息， 我 们对星 云内部 物理、 化 学环境 的认识 还远远 
不够。 要解 开这一 谜团， 需 要天文 学家在 观测、 原子参 数计算 及星云 数值模 拟等多 
方面 的持续 努力。 对 星云暗 弱发射 线的精 确研究 才刚刚 开始。 可以 预期， 伴 随着这 
一 难题的 解决， 星 云深度 分光研 究将进 入一个 崭新的 时代。 
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奇 妙的钻 石星： 白矮 星的碳 -氧结 晶之谜 


The  Peculiar  Star  of  Diamond:  Puzzle  of  Carbon-Oxygen 
Crystallization  of  White  Dwarf  Stars 

自从 1926 年艾 丁顿的 《恒 星内部 结构》 一书出 版以来 [1]， 天文 学家们 研究发 
现， 太 阳一类 的恒星 在几十 亿年漫 长的时 间里燃 烧氢、 氦而制 造出碳 和氧。 当能量 
耗尽的 时候， 它会抛 射失去 其气体 外壳， 仅留 下中间 的白色 热核， 成为 一颗白 矮星。 

白矮 星作为 小型恒 星演化 末期的 产物， 其 核心是 密度极 高的碳 和氧， 外 部覆盖 
一层 氦气与 氢气。 近 40 年 以来， 天文学 家一直 认为白 矮星随 着温度 降低， 其核心 
碳-氧 会结晶 化[2]， 即 形成所 谓的钻 石星， 但确实 证据始 终难以 观测。 

核心 结晶问 题对白 矮星的 冷却研 究非常 重要。 Winget 等 人指出 我们可 以利用 
白矮星 的冷却 来测量 恒星尤 其是银 河系的 年龄， 而这个 年龄值 提供了 宇宙年 龄的低 
限值 [3]。 如果结 晶确实 发生， 白矮星 的计算 冷却时 间将增 加大约 10 亿年。 此外， 
根据恒 星演化 理论的 预测， 太阳 在大约 50 亿 年后， 将演 化成为 一颗白 矮星。 

2004 年， Metcalfe 等 人利用 Kanaan 等人于 1998 一 1999 年间使 用位于 全球多 
个国家 的多台 天文望 远镜， 联 合观测 白矮星 BPM  37093 获得 的光度 脉动数 据的分 
析结果 [4] ，并结 合其理 论数值 模型的 推算， 认为该 星的核 心已经 结晶， 是第 一颗被 
发现的 钻石星 [5] 。该 星位 于半人 马座， 距离 地球约 54 光年， 其直 径约为 4000 千米， 
重量 相当于 1034 克拉 (示意 图见图 1)[6]。 

然而， Fontaine 等人 使用他 们的理 论数值 模型结 合已探 测到的 BPM  37093 的 
脉 动数据 进行了 分析， 认为由 于核心 的化学 成分不 确定， 该星 核心已 结晶的 结论并 
不是完 全确定 的[7]。 

此 中的难 题为： 是否有 白矮星 在演化 晚期经 历其碳 -氧核 心结晶 阶段？ 

现有理 论计算 表明， 只有大 质量白 矮星才 有可能 经历核 心结晶 阶段。 然而 ，探 
测 包括白 矮星在 内的任 何恒星 的内部 结构都 是非常 困难的 ，这 主要是 因为恒 星内部 
处于恒 星大气 的包裹 之下因 而无法 被直接 观测。 目前唯 一的探 测手段 是利用 恒星脉 
动引起 的光度 和视向 速度随 时间的 变化， 得 到恒星 的脉动 频率， 从而 反演恒 星内部 
结构， 称为星 震学。 

由于 演化晚 期白矮 星非常 暗弱， 而 其脉动 具有周 期短、 振 幅小、 频率个 数多的 
特点， 因而通 过白矮 星的星 震学观 测对其 核心结 晶问题 进行研 究具有 很大的 难度， 
而且观 测到的 演化晚 期大质 量脉动 白矮星 的数目 稀少， 致 使可研 究的样 本很少 ，也 
是该难 题的主 要困难 之一。 
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图 1 钻石星 BPM  37093 内 部结构 示意图 [6] 
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凤凰座 SX 变星 的起源 和脉动 

The  Origin  and  Pulsation  of  SX  Phoenix  Type  Variables 

1. 分 类特性 

凤凰座 SX 型变星 是星族 II 的光谱 型介于 A2 至 F5 的短周 期脉动 变星。 她们 
的 光度在 1 〜 2 小时中 会有约 0.1 到 0.7 等的 变化。 单周 期或双 周期。 自转速 度小于 
50 千米 / 秒。 且光 变幅度 与自转 速度成 反比。 凤凰座 SX 就是一 个这样 的变星 ，并 
被 用来命 名这类 变星。 重 要的成 员有： BLCam、 SXPhe、 KZHya、 CYAqr、 DYPeg 
和 XX  Cyg 等。 许多 球状星 团中存 在这类 变星。 如在 NGC  5053 中发现 5 个； 在 
NGC5466 中发现 6 个； 在 半人马 co 内发现 11 个； 在 M68 中发现 2 个； 在 NGC4372 
中发现 8 个； 在 NGC499 中发现 1 个； 在 NGC288 中发现 4 个； 在 NGC6397 中发 
现 2 个； 在 NGC5897 中发现 1 个； 在 M3 中发现 1 个； 在 Ruprecht  106 中发现 3 
个。 实际 上的数 目肯定 更多。 

早期 人们把 V 波段 光变幅 度大于 0.3 等的盾 牌座德 尔塔型 变星叫 做矮造 父变星 
或 大变幅 盾牌座 德尔塔 型变星 (HADS)。 早 期也有 人把它 们叫做 船帆座 AI 型 变星。 
研究表 明它们 的径向 脉动基 频服从 造父变 星周光 关系在 短周期 方向的 外延。 它们的 
一阶 谐频， 也 服从一 个平行 的周光 关系， 只是绝 对星等 移动了 -0.36mag。 因 此支持 
矮 造父变 星这个 名称。 近 年来有 人提议 把变幅 降低到 O.lmag。 迄今共 发现了  200 
多 个这类 变星。 它们大 多为单 周期， 一部 分是双 周期或 E 周期。 它们 的光变 幅度与 
投影自 转速度 之间存 在很好 的逆相 关性： 自 转越快 光度变 化幅幅 越小。 它们 之中的 
一 部分金 属含量 较低， 空 间速度 较大， 属 于星族 II， 有人将 它们叫 做凤凰 SX 型变 
星。 它们的 脉动质 量与太 阳十分 接近， 而根 据凤凰 SX 本身的 视差确 定的它 们在赫 
罗图上 的位置 是在主 序下方 少许。 在球 状星团 中的这 类变星 为蓝离 散星。 目 前人们 
对这 类变星 的看法 主要有 两种： Breger 等 大多数 研究者 认为与 盾牌座 德尔塔 型变星 
无 区别， 但是 仍然把 其中的 一小部 分星族 II 变星当 作凤凰 SX 型变 星而加 以特殊 
处理。 另外 McNamara 等少数 研究者 认为矮 造父变 星应当 是一组 独立的 变星。 彼此 
间 既 存在密 切联系 又存在 差异。 

它 们的绝 对星等 如下： 


或 


=-3.725  lgTV-1.933 
Mv=-3.29  lgP^-1.74 
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其中 /V 为 基频， Pm 为 一 '阶 谐频。 

2.  起源 

根据球 状星团 中蓝离 散星的 位置， 人们 猜测它 们可能 是由双 星演化 而来。 由于 
它 们具有 古老的 年龄， 估计 其中的 一个子 星很可 能是白 矮星。 比如 KZHya 和 BL 
Cam。 

按 照演化 理论， 在 球状星 团的主 序蓝端 延长线 上的所 有恒星 均应当 离开了 
主序。 但 是那里 却常常 有一些 恒星。 人们把 它们叫 做蓝离 散星。 目前大 多数人 
认 为它们 原本是 双星， 其中的 质量较 大的主 星已经 演化离 开了主 序并且 把部分 
质量 转移到 了原来 的小质 量伴星 上而形 成一个 新的主 序星。 另一 种可能 是在恒 
星较为 密集的 区域， 有些 小质量 恒星彼 此碰撞 而融合 成一个 新的主 序星。 例如 
在 M3 中， 在其外 围部分 共找到 52 颗蓝离 散星， 且 总数可 能达到 200 颗 。在 
IC4499 中发现 64 颗； 在 47Tuc 中发现 45 颗。 目前共 已发现 625 颗这类 天体。 
它们之 中不少 是凤凰 SX 型 变星。 

3.  没 有解决 的难题 

光 谱型为 A2 〜 F5 的主 序附近 恒星， 质量 应当在 1.5 〜 3 倍 太阳质 量之间 。而 
根据 观测到 的脉动 特性， 推导 出来的 质量却 很小， 早期有 人认为 它们的 质量只 
有 太阳的 0.3 倍 左右。 McNamara 在 1997 年 给出的 质量接 近太阳 质量。 这就需 
要一 定的特 殊理论 解释。 一种 可能是 他们的 元素含 量与普 通恒星 不同。 应当有 
较 高的氮 含量。 这 些多余 的氮或 许来源 于吸积 红巨星 阶段的 伴星的 物质。 

由 于它们 的 较大光 变幅度 和较 短脉动 周 期与简 单性， 很 适宜使 用观测 确定 
光 度极大 时刻， 然 后利用 (0 — C) 方法来 研究它 们的脉 动周期 变化。 但是 观测结 
果与 恒星演 化理论 的预期 常大相 径庭。 理论 预言大 部分这 类变星 的周期 应当以 
10_8/ 年的 速率而 増加， 而观 测到的 则是増 加与减 少的概 率几乎 相当， 而 且大多 
数情 况下， 变化 率远大 于理论 预期。 这 也是需 要研究 解释的 另一个 难题。 
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双 星演化 

Binary  Evolution 


1. 引言 

双 星是指 两颗恒 星在相 互引力 作用下 绕公共 质心做 闭合轨 道运动 的系统 。在每 
个无 云的无 月夜， 我们翘 首仰望 天空， 映 人我们 眼帘的 是无数 璀璨的 星星。 在这些 
星 星中， 大约有 一半属 于双星 或多星 系统， 只是 其中的 绝大多 数双星 我们无 法用肉 
眼发现 而已。 如果 双星的 两颗子 星相距 很远， 彼此 间的相 互作用 极弱， 子星 演化与 
单星演 化没有 区别。 在非 常多的 双星系 统中， 两子 星相距 较近， 受伴 星的引 力或辐 
射 的影响 较大， 这 样的双 星通常 称为相 互作用 双星。 根 据洛希 模型， 相互作 用双星 
可分为 ： （1) 分 离双星 (两 颗子星 均未充 满洛希 瓣)； （2) 半 接双星 (两 子星中 只有一 
颗充 满洛希 瓣)； （3) 相 接双星 (两 子星均 已充满 洛希瓣 而在两 子星的 周围形 成一个 
公共包 层)。 相 互作用 双星的 两子星 之间存 在相互 作用， 如物质 转移、 能量 转移和 
潮汐相 互作用 等等， 使子 星呈现 出与同 质量单 星完全 不同的 演化。 这 使宇宙 世界更 
加丰 富多彩 。自 20 世纪 60 年代 开始， 人们 已开始 系统地 研究双 星的理 论模型 。通 
过几 十年的 努力， 在双星 演化理 论方面 虽然取 得了一 些重要 的研究 成果， 如 Algol 
佯 谬的解 决等。 然而， 在双星 演化理 论方面 还存在 一些重 要却尚 未解决 的难题 ，如 
相 接双星 的演化 (相接 双星的 能量转 移和演 化状态 等)、 公 共包层 演化、 短周 期密近 
双星 (如 激变 双星和 X 射线 双星) 的 形成和 la 型 超新星 的前身 星等。 


2. 双星 中的物 质转移 


我们 的宇宙 存在形 形色色 的双星 系统， 这些双 星通常 具有不 同的初 始质量 、初 
始质量 比和初 始轨道 周期。 双星 如果最 初以分 离双星 的形式 出现。 随 着两子 星的演 
化， 两子星 的半径 随时间 增大。 同时， 由 于双星 系统在 演化过 程中因 轨道角 动量损 
失导致 两子星 间的距 离以及 子星的 洛希瓣 减小。 质 量大的 子星， 由于 它的演 化时标 
短， 首先充 满洛希 瓣时， 双 星系统 就开始 从主星 向次星 有物质 转移。 双星初 始结构 
将影响 到双星 开始发 生物质 转移时 主星所 处的演 化阶段 。物质 转移出 现时的 主星的 
不同演 化阶段 分为三 种不同 情况： 

(1) 物质转 移发生 在主星 的中心 氢燃烧 阶段； （2) 物质转 移发生 在主星 的壳层 
氢燃烧 阶段； （3) 物质 转移发 生在主 星的中 心氦燃 烧阶段 [1]。 这些不 同的演 化情况 
将导致 双星系 统不同 的演化 结局。 
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恒 星半径 对质量 损失的 绝热响 应主要 取决于 其壳层 的性质 ，如壳 层是对 流平衡 
的， 还是 辐射平 衡的。 详细演 化计算 表明： 有对 流壳层 的恒星 在损失 物质时 趋向于 
膨胀 或几乎 保持一 个常数 半径； 相反， 有辐 射壳层 的恒星 损失质 量时快 速收缩 。恒 
星平衡 半径对 质量损 失的响 应与恒 星的演 化阶段 有关。 它将影 响到双 星的物 质转移 
率， 而物 质转移 率又会 影响到 物质转 移的稳 定性。 于 是有三 种不同 的物质 转移： 
(1) 稳 定物质 转移。 物 质损失 星处于 热平衡 状态， 物质 转移持 续进行 的原因 是损失 
物质星 的核演 化或角 动量损 失引起 的轨道 收缩。 物质转 移以核 时标或 双星系 统的角 
动量损 失时标 进行。 （2) 热时标 的物质 转移。 物质 转移是 动力学 稳定的 ，但物 质转移 
的原 因是质 量损失 星的热 调整。 开始时 ，物质 转移率 增大。 然后， 物 质转移 几乎趋 
于一个 由质量 损失星 的热时 标决定 的速率 (Ad  zMd/rKHd)。 这种情 况有时 被称作 
非热稳 定物质 转移。 但这 是一个 误导的 说法， 因 为在这 种情况 下质量 损失星 处于热 
平衡 状态， 物质转 移是稳 定的和 自我调 整的。 （3) 动力学 不稳定 物质转 移物质 。质 
量损失 星对物 质损失 的绝热 响应不 但不能 使它回 到洛希 瓣内， 反而导 致一个 不断增 
加的 物质转 移率. 这种物 质转移 几乎是 一种不 稳定的 失控的 状态。 理 论计算 表明， 
这 种物质 转移最 终以一 个处在 动力学 时标和 热时标 之间的 一个时 标进行 ，可 能导致 
公共 包层的 形成， 对双星 演化有 显著地 影响。 

相同 的双星 系统， 在演化 过程中 如果发 生不同 的物质 转移， 它们 最终的 演化结 
果 会千差 万别。 如图 1 所示： 一个初 始分离 的双星 系统， 在主星 演化到 红巨星 (RG) 
阶段 开始充 满洛希 瓣而发 生物质 转移。 如果 洛希瓣 物质转 移是稳 定的， 红巨 星经稳 


抛射 /  \ 并合 


图 1  一 个典型 的双星 演化流 程图， MS 代表主 序星， RG 代表红 巨星， WD 代表白 矮星， 
CE 代 表公共 包层， RLOF 代表洛 希瓣物 质转移 [2]。 
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定的洛 希瓣物 质转移 损失掉 外壳而 演化成 一颗白 矮星， 双星系 统变成 一颗由 白矮星 
加主序 星组成 的双星 系统； 如果洛 希瓣物 质转移 是动力 学不稳 定的， 质量小 的主序 
星就 会很快 旋进红 巨星的 外壳内 而形成 一个公 共包层 (0£\这 个系统 可能有 两种不 
同的演 化结局 ： （1) 由于 较差自 转或其 他原因 主星将 外壳抛 射掉， 损 失系统 大量的 
轨道能 量和角 动量， 最 后留下 一颗由 白矮星 (WD) 加主序 星组成 的短周 期双星 系统; 
(2) 在不能 完全抛 射掉外 壳的情 况下， 双 星的两 颗子星 可能并 合成一 颗快速 自转的 
单星 (FK  Com 型巨 星)。 

3. 双星 演化的 多样性 

宇宙 双星系 统形形 色色， 千差 万别， 具有 不同的 质量、 质量 比和轨 道周期 。这 
些不同 的初始 结构决 定了双 星在演 化过程 中子星 间的物 质转移 发生的 时间， 从而造 
成 双星丰 富多彩 的演化 结果。 

短轨道 周期双 星在主 星处在 主序演 化阶段 就开始 发生洛 希瓣物 质转移 ，这 种情 
况 A 演化 存在 两种不 同的演 化结果 ： （1) 如果 洛希瓣 物质转 移是稳 定的， 双 星就会 
演化 到质量 比反转 而变成 Algol 型双星 系统； （2) 如果 双星经 历不稳 定的洛 希瓣物 
质 转移， 双星 将会演 化成带 公共包 层的相 接双星 (W  UMa 型双 星)。 由于相 接双星 
的 壳层束 缚能非 常大， 壳 层一般 不能完 全被抛 射掉。 它 们最终 并合成 快速自 转的单 
星 (如 蓝离 散星或 FK  Com 型巨 型)。 

轨道 周期为 几天到 100 天左 右的中 等质量 和大质 量双星 系统在 主星演 化到赫 
兹空 隙时发 生洛希 瓣物质 转移。 这种早 期情况 B 演 化在很 多方面 与情况 A 演化类 
似， 不过， 这时 质量损 失星的 外壳是 辐射平 衡的， 物质转 移是以 热时标 快速进 行的。 
在物 质转移 过程中 会发生 质量比 反转而 演化成 Algol 型双星 。但 与情况 A 演 化的主 
要区 别是： 这种 演化的 主星膨 胀得更 厉害， 热时标 更短， 物质 转移率 较高。 如果物 
质转移 是不稳 定的， 双 星也可 能演化 成相接 双星。 另外， 在情况 A 和 B 两种 演化 
情 况下产 生的质 量比反 转双星 系统， 即使 质量较 大子星 还没有 充满洛 希瓣， 但因其 
演化 膨胀或 轨道角 动量损 失最终 可能会 充满洛 希瓣， 因 此也可 能演化 成相接 双星。 

轨道 周期非 常长的 双星系 统存在 更为复 杂的演 化链， 如图 2 所示。 如果 两子星 
之间的 距离相 当远， 以致双 星在整 个演化 过程中 主星都 没法充 满洛希 瓣发生 洛希瓣 
物质 转移。 一种可 能的演 化结果 是形成 行星状 星云， 再 变成一 个长周 期的白 矮星双 
星 ，然 后经钡 星演化 成行星 状星云 或直接 演化成 行星状 星云。 另一种 演化过 程可能 
是发生 II 型 超新星 爆炸， 主星变 成一颗 中子星 (NS) 或黑洞 (BH)。 如 果在超 新星爆 
炸过程 中如果 次星不 能被束 缚在系 统中， 双星 系统就 瓦解； 如 果次星 仍然被 束缚在 
双星系 统中就 成了一 颗含中 子星或 黑洞的 致密双 星系统 。如果 双星的 两子星 相距不 
是非 常远， 主 星在演 化到红 巨星或 渐进巨 星支阶 段就发 生洛希 瓣物质 转移， 即双星 
系统经 历情况 C 演化。 在稳 定物质 转移情 况下， 一种 可能是 演化到 质量比 反转变 
成 Algol 型 双星； 另一 种可能 是发生 II 型 超新星 爆炸。 且其后 续演化 与上面 提到的 
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Binary  Sample 


stable  RLOF  CE 


RLOF 


stable  RLOF  CE  merger 


AMCVn  7  burst  SN  la  RCrB  sdO 


图 2  —个典 型的双 星演化 流程图 。其中 WD 代表白 矮星， NS 代表中 子星； BH 代表 黑洞; CE 
代 表公共 包层， RLOF 代 表洛希 瓣物质 转移， PN 代表 行星状 星云， Ba 代表 钡星, CV 代 表激变 
双星; LMXB 代表 低质量 X 射线 双星; BS 代 表蓝离 散星, DD 代 表双简 并星; AM  CVn 代表 AM 
CVn 型星; R  CrB 代表 R  CrB 型星; SdO 代表 O 型亚矮 星[2]。 


II 型 超新星 爆炸后 的演化 类似； 还有 一种演 化可能 是演化 成白矮 星双星 系统。 如果 
双 星经历 动力学 不稳定 的物质 转移， 双星系 将进入 公共包 层演化 情况。 它们 的后续 
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演化也 可分为 两种： 一是 并合成 快速自 转单星 (如 蓝离 散星或 FK  Com 型 巨星) ，然 
后演化 成行星 状星云 。另一 种可能 是经公 共包层 抛射留 下行星 状星云 和短周 期白矮 
星、 中子 星或黑 洞双星 系统。 所有过 程形成 的含白 矮星、 中子 星或黑 洞双星 系统的 
轨道周 期相对 于其前 身星而 言要短 得多。 因为它 们在形 成过程 中要么 经历了  II 型 
超新星 爆炸， 要么经 历了公 共包层 抛射。 这两个 过程常 常伴随 着双星 系统重 要的物 
质、 轨道能 量和轨 道角动 量损失 。 短周期 致密双 星系统 的后续 演化也 还是非 常复杂 
的， 因 为它们 的次星 (注 意： 主星 是致密 天体) 能再 次充满 其洛希 瓣而发 生物质 转移。 
如果 这时的 物质转 移是稳 定的， 白矮 星双星 系统可 能演化 成激变 双星， 有的 激变双 
星的白 矮星可 从伴星 持续吸 积物质 而质量 增加， 当白矮 星的质 量可增 加到钱 德拉桑 
卡 质量极 限时， 就发生 la 型 超新星 爆炸， 双星系 统随之 瓦解。 中子 星和黑 洞双星 
系统在 这种情 况下演 化成为 X 射线 双星； 如果这 时的物 质转移 是动力 学不稳 定的， 
双 星系统 会再次 经历公 共包层 演化。 之 后一种 可能是 并合。 另 一种后 续演化 是经公 
共包层 抛射后 形成行 星状星 云和各 种双星 简并星 。以后 有的双 白矮星 系统演 化到一 
颗 白矮星 充满洛 希瓣而 发生物 质转移 而变成 AM  CVn 型 双星。 有的 双简并 星在经 
历不稳 定物质 转移时 并合。 这种 并合可 能导致 Y 射线 爆、 la 型 超新星 爆发， 或变成 
R  CrB 型 星以及 B 和 0 型亚矮 星等。 

4. 双星 演化研 究现状 

自 20 世纪 60 年代， 研究者 就开始 系统地 研究双 星的结 构和演 化模型 ，已 取得 
了非常 丰硕的 成果。 例如： “Algol 佯谬” 的 解决。 人 们观测 到一类 Algol 型 双星， 
这类双 星中质 量较小 的子星 比质量 较大的 子星演 化得更 厉害且 充满洛 希瓣。 因此， 
在这类 双星中 质量小 的子星 似乎比 质量大 的子星 演化快 。这是 正常恒 星演化 理论无 
法解 释的。 当时 被称为 “Algol 佯 谬”。 经过双 星的理 论模型 研究后 发现， 这 只不过 
是双星 经洛希 瓣物质 转移发 生质量 比反转 的结果 。这些 双星中 质量小 的子星 在它的 
演化早 期其实 是质量 较大的 子星。 人们 建立了 相接双 星的热 平衡模 型和非 热平衡 
(热 弛豫 震荡) 模型 [3,4]， 解释 了相接 双星的 一些基 本观测 事实。 研究发 现相接 双星的 
两子星 表面有 效温度 几乎相 等是由 于两子 星通过 公共包 层转移 能量的 结果， 相接双 
星的能 量转移 可能发 生在公 共包层 的辐射 平衡区 域[4]。 

特殊恒 星双星 演化形 成通道 的研究 也取得 了重要 进展。 比如， 韩 占文研 究员根 
据 2/3 左右 的热亚 矮星处 于双星 中的观 测事实 提出了 热亚矮 星的双 星演化 形成通 
道[5，'  解释了 热亚矮 星的主 要观测 现象， 如重 力加速 度-有 效温度 (色 指数) 关 系等。 
目前这 已成为 热亚矮 星形成 渠道研 究方面 的主流 模型， 文 献中通 常称为 “韩模 型”。 
将热 亚矮星 模型应 用到演 化星族 合成模 型中可 以很好 地解释 椭圆系 统的一 个基本 
性质 ，即 “紫 外超” 现象 [7]。 蓝离散 星的双 星演化 形成渠 道研究 也取得 了重要 进展。 
相接 双星的 并合形 成蓝离 散星模 型预测 了双星 在并合 过程中 伴随着 重要的 物质损 
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失[8]。 目前， la 型超 新星的 前身星 研究是 国际上 一个非 常热点 的研究 课题。 多数研 
究者 采用碳 氧白矮 星加主 序星或 碳氧白 矮星加 红巨星 演化通 道产生 la 型超 新星， 
结 果发现 la 型 超新星 的诞生 率比观 测值低 ，并 且得到 la 型超新 星的延 迟时间 较长。 
若采用 碳氧白 矮星加 氦星渠 道产生 la 型超 新星， 很好地 解决了  la 型 超新星 的延迟 
时标问 题[9]。 

短 周期密 近双星 (激变 双星和 X 射线 双星) 的形成 和演化 研究方 面也取 得了重 
要 的研究 进展。 理 论研究 发现这 些双星 的形成 通常伴 随一个 公共包 层演化 阶段或 
II 型超新 星爆炸 阶段。 需 要损失 大量的 物质、 轨道能 量和轨 道角动 量[1()，11]。 其中的 
X 射线 辐射能 量来源 于吸积 物质的 引力能 释放。 大 样本双 星演化 表明： 在一 个质量 
为 10M. 的黑 洞与不 同质量 的次星 组成的 X 射线双 星中， 次 星质量 增大到 7  M. 会导 
致黑洞 吸积达 到爱丁 顿吸积 极限， 这 时黑洞 还能适 当从次 星吸积 物质， 非常 有效加 
速黑洞 的自转 [1()]。 短周 期小质 量黑洞 X 射线双 星也许 起源于 初始具 有中等 质量的 
次星 的双星 系统。 只是 由于不 对称的 II 型超新 星爆炸 剥离了 部分次 星质量 而形成 
小质量 次星的 X 射线 双星。 这样 的模型 能很好 地解决 次星有 效温度 比观测 系统高 
的问题 [11]。 观测发 现了一 些超亮 X 射线 源， 如果 是吸积 物质引 力能释 放产生 X 射 
线， 理 论上就 要求双 星中的 吸积率 是超爱 丁顿吸 积的。 但 现在还 不知道 X 射线能 
量是 引力能 释放， 还 是有其 他的产 能方式 存在。 

5. 前景 

在 双星演 化研究 方面， 国 内外虽 然已进 行半个 多世纪 的系统 研究， 在研 究中也 
取得了 丰硕的 成果， 但要 真正解 决双星 演化中 的难题 必须考 虑更加 精细的 物理过 
程， 还有 很多工 作有待 解决。 如自转 和磁场 对恒星 结构和 演化的 影响， 因为 自转和 
磁场对 双星的 能量传 递和动 力学演 化等都 有重要 影响， 并使双 星子星 间的物 质转移 
提前 [12]。 双星 的动力 学模拟 对认识 双星的 关键物 理过程 有重要 作用， 因此 双星的 
动力学 模拟也 是双星 演化研 究中的 一个重 要研究 方向。 la 型超 新星的 前身星 研究、 
公共 包层演 化研究 和短周 期密近 双星的 形成和 演化研 究都是 双星演 化研究 领域中 
主 要的热 点研究 领域。 将 双星演 化结果 应用到 演化星 族合成 研究， 能 更好解 释星族 
的演化 性质， 这 也是一 个重要 的研究 方向。 

致谢 非常感 谢韩金 林研究 员提供 了有益 的修改 建议。 
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激变 变星的 轨道周 期间隙 

The  Period  Gap  in  Cataclysmic  Variables 

白矮星 是一类 特殊的 高密、 高温 恒星， 它们 是小质 量和中 等质量 恒星演 化后的 
产物。 一 颗质量 与太阳 相当的 白矮星 体积只 有地球 大小。 在 白矮星 内部不 再有热 
核 反应， 因此 星体内 部没有 能源， 主要靠 冷却过 程产生 辐射。 更重要 的是， 由于没 
有热压 力和辐 射压力 来抗衡 重力， 白矮星 内部的 电子处 于简并 状态， 它的极 高密的 
物 质由电 子简并 压力来 支撑。 

激变变 星是包 含一颗 白矮星 和一颗 小质量 主序星 伴星的 半相接 密近双 星系统 [1] 
如图 1 所示。 它 们往往 存在剧 烈亮度 变化， 在中 国史书 中称为 “客 星”。 已 充满其 
洛 希瓣的 主序星 向白矮 星传输 物质， 白矮星 的物质 吸积过 程产生 主要在 紫外和 x 
射线 波段的 辐射。 在观测 上激变 变星分 为新星 、再 发新星 、类新 星变星 和矮新 星等。 


虽 然人们 对激变 双星内 部复杂 的物理 结构和 演化有 了越来 越清晰 的了解 ，但是 
随之而 来的是 越来越 多新的 问题也 在不断 涌现， 其中最 著名的 问题就 是激变 双星轨 
道周期 间隙。 激变变 星的轨 道周期 分布在 80 分钟到 16 小时 之间， 其 中大约 一半的 
激 变变星 的轨道 周期在 3 小时到 16 小时， 另 一半在 80 分钟到 2 小 时之间 。在 2 
到 3 小 时仅有 很少量 的激变 变星， 这称 为激变 变星的 轨道周 期间隙 [2]。 对激 变变星 
为什 么存在 周期间 隙已经 有近三 十年的 研究， 但迄 今还没 有令人 满意的 解释。 

由于 白矮星 的伴星 还未演 化到巨 星阶段 ，造 成激变 变星中 物质交 流的主 要原因 
是双星 轨道角 动量损 失导致 的轨道 收缩。 通常认 为激变 变星中 轨道角 动量损 失的机 
制主要 包括引 力辐射 和磁制 动两种 ，但前 者的效 应仅在 轨道周 期短于 3 小时 时才比 
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较 明显。 因 此对大 部分激 变变星 而言， 磁 制动是 驱动物 质交流 的一种 更为重 要的机 
制 [3,4]。 

根据 磁制动 理论， 小 质量主 序星由 于具有 辐射核 和对流 包层， 其 较差转 动能够 
通过发 电机过 程产生 磁场， 电离的 星风物 质在离 开恒星 时被冻 结在磁 力线上 向外运 
动， 并 与恒星 共转， 直到星 风物质 的动能 超过磁 能时才 脱离磁 力线的 约束向 外自由 
运动。 此 时星风 物质距 离恒星 通常有 100 倍太阳 半径， 因 而具有 较大的 角动量 ，可 
以有 效地提 取恒星 自转角 动量。 在 密近双 星中， 恒星之 间的潮 汐力会 导致恒 星的自 
转 与公转 同步， 因此 磁星风 实际上 间接地 提取了 双星的 轨道角 动量。 

激变变 星轨道 周期的 16 小时上 限不难 理解。 小质 量主序 星的质 量通常 与半径 
成 正比， 由 此可以 证明当 恒星充 满洛希 瓣时， 其 质量与 轨道周 期大小 大约也 成正比 
关系。 而 发生稳 定的物 质交流 要求伴 星质量 不能超 过白矮 星质量 (其上 限约为 1.4 
个 太阳质 量)， 即轨道 周期的 大小不 超过约 16 小时。 轨 道周期 80 分 钟下限 的原因 
是， 主序 星存在 0.08 太 阳质量 的质量 下限。 低于 此质量 的星体 称为褐 矮星， 它们 
的中 心温度 达不到 核反应 的点火 温度， 物质处 于简并 状态， 质量 越小， 半径 反而越 
大。 因 此在物 质交流 导致恒 星质量 持续减 小的过 程中， 0.08 太 阳质量 的主序 星对应 
恒星 在演化 过程中 经历的 最小的 半径， 其相应 的轨道 周期大 小约为 80 分钟。 

相对 而言， 对轨道 周期间 隙的解 释有比 较大的 争议。 目前 比较流 行的是 “中断 
的磁制 动”模 型[5,6]: 当 轨道周 期大于 3 小 时时， 激变 变星中 物质交 流主要 由伴星 
的磁 制动和 引力辐 射联合 驱动。 随着伴 星质量 减小， 伴 星内部 的辐射 核越来 越小， 
对流 区越来 越大。 当伴星 质量达 到一个 临界质 量时， 伴 星内部 变成完 全对流 (此时 
对应 的轨道 周期为 3 小 时)， 于是产 生磁场 的发电 机效应 不再起 作用， 伴星 的磁场 
完全消 失或强 度显著 减小， 磁制 动开始 失效， 这 导致由 轨道角 动量损 失引起 的轨道 
收 缩赶不 上伴星 由质量 损失引 起的半 径减小 程度， 于是 伴星脱 离了洛 希瓣， 物质传 
输几 乎完全 停止， 双 星由半 相接状 态进入 不相接 状态。 在引力 辐射的 作用下 双星轨 
道仍 然在持 续减小 ，当 轨道周 期达到 2 小时时 ，伴 星再次 充满洛 希瓣产 生物质 交流。 
由 于在激 变变星 2 到 3 小 时轨道 周期内 物质传 输速率 很小， 因 此很难 观测到 它们。 

上述 磁制动 模型虽 然取得 了一定 程度的 成功， 也 面临着 较大的 困难。 首先 ，磁 
制 动效应 依赖于 一个重 要假设 ，即 发电机 机制仅 在同时 具有辐 射核和 对流包 层的小 
质量恒 星中起 作用。 目 前在理 论上还 没有细 致的研 究来支 持这一 观点， 但在 观测上 
却存 在一些 反例， 例如 在对一 些完全 对流恒 星的观 测中确 实发现 了磁活 动的现 象[' 

其次， 磁制动 效应提 取角动 量的效 率还很 不确定 。理 论上， 由磁 制动导 致的轨 
道角动 量损失 率可以 预言物 质传输 速率与 轨道周 期的相 关关系 ，但观 测发现 具有相 
同轨道 周期的 激变变 星的物 质传输 速率往 往覆盖 一个相 当大的 范围。 更为 严峻的 
是， 由对年 轻恒星 自转的 观测得 到的角 动量损 失率比 经典的 磁制动 理论预 言要小 1 
到 2 个数 量级， 说明 磁制动 的影响 可能被 显著高 估了， 或者存 在其他 未知的 角动量 
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损失机 制[8]。 

考 虑到上 述问题 ，人们 陆续提 出了一 些新的 方案来 解释激 变变星 的周期 间隙问 
题， 如考 虑白矮 星高能 辐射对 伴星和 吸积盘 的辐照 影响、 引入 环绕双 星盘的 提取角 
动量方 式等。 但这 些模型 还很不 成熟， 往往 只能解 释激变 变星的 部分观 测特征 ，其 
弱 点和困 难甚至 还多于 磁制动 模型。 因此， 寻找 一种合 理的轨 道角动 量提取 机制， 
不仅 对激变 变星， 而且对 小质量 X 射线 双星、 大陵 型双星 等演化 的研究 有重要 影响。 

总之 ，激 变双星 轨道周 期间隙 的解释 关系到 人们对 激变双 星结构 和演化 以及爆 
发现象 等重要 问题的 认识和 了解， 同时又 与晚型 矮星的 基本性 质息息 相关。 虽然目 
前 所有针 对周期 空缺的 理论解 释都无 法成为 令人信 服的自 洽理论 ，但 是最新 的激变 
双星观 测研究 表明， 几 乎所有 激变双 星的轨 道周期 都是变 化的。 人们 期待着 激变双 
星 的轨道 周期变 化规律 能为周 期空缺 问题的 解决提 供丰富 的信息 ，从 而为激 变双星 
的演化 理论甚 至当前 的恒星 结构和 演化理 论提供 一个新 的发展 契机。 
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为什么 红矮星 双星不 能相接 

Why  Red-Dwarf  Binaries  Can  Not  Be  in  Contact? 

夜晚， 用望远 镜巡视 星空， 你 会发现 很多星 星靠得 很近， 就像双 胞胎姐 妹那样 
形影 不离。 这种星 星之间 如果存 在引力 关联， 那 么它们 会像地 球和月 亮那样 相互绕 
转， 成为天 文学中 定义的 双星， 其 中的每 一颗恒 星叫做 双星的 子星。 子星间 的距离 
有近 有远。 近 的就像 两人手 拉手， 关系 紧密； 远 的就像 两个人 在地球 两端， 关系极 
其 疏远。 我 们在这 里讨论 的就是 这种子 星间结 合最为 紧密的 双星。 它 的两子 星靠得 
非常 的近， 相互接 触并共 享着一 个气体 包层， 其 形状像 一个哑 铃形。 这就是 天文学 
家口 中的相 接双星 (如图 1 所 示)。 从 20 世 纪六、 七 十年代 以来， 其 形成和 演化一 
直是 天文学 家关心 的重要 问题！ 


图 1 相接双 星几何 结构示 意图， 其中实 线表示 相接的 表面， 实 线和虚 线之间 的部分 表示相 

接双星 的公 共气体 包层。 

相 接双星 有很多 奇特的 性质。 例如， 组成 它的两 颗子星 质量相 差很大 [1]， 但是 
观 测发现 它们的 表面有 效温度 却非常 接近， 相 差不到 300K, 这一点 曾令天 文学家 
相当 费解。 后来， 人们 意识到 由于这 类双星 存在公 共气体 包层， 能量 在这个 包层内 
重新分 布使两 子星表 面温度 趋向一 致[2]。 但是， 这个大 气包层 如何形 成以及 如何传 
递热 量的问 题仍然 没完全 弄清楚 。早在 20 世纪 70 年代 人们就 发现晚 型单星 的转动 
逐 渐变慢 ，这 揭示了 晚型星 在演化 过程中 存在由 星风在 磁场的 作用下 引起的 大量角 
动量 损失， 使其自 转变慢 [3]。 然而， 当晚型 星是双 星的成 员时， 情形 就不一 样了。 
当 晚型子 星由于 角动量 损失使 其自转 变慢时 ，两 子星间 的强潮 汐作用 会使两 子星趋 
于同步 自转， 轨道角 动量向 自转角 动量的 转移会 把转慢 的子星 拉快。 这样就 会表现 
出： 子星的 自转不 是变慢 而是变 快了， 另一 方面系 统的轨 道角动 量在长 期减小 ，双 
星的轨 道在长 期收缩 。由此 天文学 家猜测 晚型的 相接双 星可能 是由分 离双星 通过长 
期的 轨道角 动量损 失和子 星间的 物质交 换演化 而来的 [4]， 并最 终并合 成快速 自转的 
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^ [星 [5,  6]。 

目 前天文 学家已 经发现 的相接 双星成 百上千 —— 从很亮 很蓝的 OB 星到 较红较 
暗的 K 型星， 唯独没 有发现 M 型的红 矮星相 接双星 [7,  8]。 为 什么红 矮星双 星不能 
相接 ，共 享一个 公共的 气体包 层呢？ 天文 学家猜 想这可 能是由 于红矮 星半径 比太阳 
小得多 (见图 2)， 他们 之间的 距离必 须足够 近时， 才能形 成相接 双星， 而此 时它们 
的绕 转速度 将会非 常快， 强 大的离 心力会 把它们 抛开。 但是， 目前精 确测定 质量、 
半径 和光度 等基本 物理参 量的红 矮星的 数目非 常少， 我们 需要精 确测定 一批晚 K 
型和早 M 型恒 星的 参量。 另外， 由于红 矮星质 量小， 与 GK 型类太 阳型星 相比， 
它们的 星风物 质损失 率可能 较小， 磁 场强度 也可能 较弱， 磁星 风带走 的角动 量很有 
限。 这些 损失的 角动量 不足以 使红矮 星双星 的轨道 收缩至 形成相 接双星 的尺度 ，因 
此红 矮星双 星不能 相接。 然而， 我 们对红 矮星的 物质损 失和磁 场特性 等的了 解知之 
甚少。 总之， 红矮星 双星为 什么不 能相接 这一难 题的解 决有助 于人们 研究相 接双星 
这 一特殊 类型天 体的形 成和演 化进程 ，了解 红矮星 的基本 性质。 期待着 大家的 努力！ 


图 2 红矮星 (左) 和太阳 (右) 的比 较图。 太阳 的半径 超过红 矮星的 7 倍。 
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密 近双星 中的伴 星天体 

Companion  Objects  in  Close  binary  Stars 

双 星是两 颗恒星 (称为 子星) 在相互 引力作 用下绕 公共质 心作闭 合轨道 运动的 
恒星 系统。 按照两 子星间 距离的 远近， 双星可 分为目 视双星 和密近 双星。 目 视双星 
中两 颗恒星 的距离 较远， 用望远 镜可以 直接分 辨出两 子星； 而 在密近 双星中 两子星 
的距 离较近 ，用 望远镜 不能直 接分辨 出来， 且一颗 子星要 影响到 另一颗 子星的 演化。 
随着观 测设备 的不断 发展和 新方法 的不断 使用， 近几年 来天文 学家发 现越来 越多的 
密 近双星 系统中 存在额 外的伴 星天体 。双 星伴星 天体环 境的观 测研究 能为恒 星结构 
演化和 恒星相 互作用 提供丰 富的信 息和给 出各种 重要的 限制， 成为天 体物理 中一个 
重要 的研究 领域！ 

密近双 星的伴 星可以 是大质 量系外 行星， 类似于 我们太 阳系的 木星； 可 以是联 
系恒星 和行星 的特殊 天体： 褐矮星 可以是 恒星， 类似于 我们的 太阳； 甚 至是宇 
宙 中最为 神秘的 天体： 黑洞 [2]。 如大质 量双星 船尾座 V 这个密 近双星 系统中 可能存 
在一个 看不见 的伴星 天体， 其质 量大于 10.4 个太阳 质量， 极 有可能 是一个 恒星级 
黑洞。 另外， 密近 双星中 还有可 能存在 不止一 个伴星 天体。 比如光 谱型为 0 型的 
两颗大 质量相 接双星 天鹅座 V382 和 苍蝇座 TU， 除了 存在目 视伴星 以外， 还存在 
一个看 不见的 伴星天 体[3]; 相 接双星 武仙座 V899 和 天秤座 VZ 的伴 星天体 可能是 
另外 一对密 近双星 [4]， 因而 整个系 统是由 两个密 近双星 对组成 的四星 系统； 仙女座 
GZ 是 七颗星 组成的 聚星系 统中的 密近双 星等。 

密近双 星中这 些各式 各样的 特殊伴 星天体 的发现 不仅使 得密近 双星系 统更加 
丰富 多彩， 同时 还为天 文学提 出了新 的研究 课题。 以系 外行星 的研究 为例， 在过去 
近 30 年的时 间里， 人类已 经在太 阳系外 找到了  300 多颗 行星， 丰富 了人们 对行星 
形 成和演 化以及 生命起 源等的 认识。 然而， 所有 发现的 这些行 星都是 在围绕 单个的 
母星天 体转动 [5, 6]。 绕密近 双星转 动的系 外行星 的形成 和演化 应该与 这些围 绕单个 
母星 天体转 动的行 星的截 然不同 [7]。 绕密近 双星转 动的系 外行星 确定存 在吗？ 如何 
行 之有效 地发现 它们？ 它们是 如何形 成和演 化的？ 针对这 些问题 ，国 际上已 经开始 
了利用 空间卫 星和地 面大望 远镜对 密近双 星行星 伴星的 系统搜 寻和研 究工作 [8] 。另 
外， 20 多个 恒星级 黑洞候 选体都 是作为 双星的 一员在 X 射线双 星中发 现的， 大都 
经历过 公共包 层演化 。发现 密近双 星外较 远距离 的黑洞 能对大 质量单 星的演 化和大 
质量单 个黑洞 的形成 理论研 究提供 必要的 限制。 
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图 1 热亚矮 星在赫 罗图上 的位置 [2]。 

2. 研究热 亚矮星 的意义 

热亚矮 星的研 究始于 20 世纪 40 年代对 星等在 11-17 的 ，暗蓝 色天体 的观测 [3]。 
由于 其理论 和观测 上的重 要性， 一直 以来被 天文学 家持续 关注和 研究。 特别 是近几 
年， 随 着观测 样本的 增加， 热亚 矮星的 研究显 得更加 重要。 研 究热亚 矮星的 意义主 


热 亚矮星 

Hot  Subdwarfs 

1. 热亚矮 星的基 本性质 

热亚矮 星是部 分小质 量恒星 演化到 主序以 后损失 较大外 壳质量 的产物 ，一 
般 认为， 它是 由一个 燃烧的 中心氮 核和很 薄的外 壳组成 [1]。 观 测研究 表明， 热 
亚矮星 具有较 高的有 效温度 (热， 20,000  -  80, 000K) 和较大 的重力 加速度 (亚 矮， 
log(g) 在 4. 5 〜 6. 5， cgs 单位 制)。 因此， 在赫罗 图上， 热亚 矮星通 常位于 水平分 
支的 蓝端， 即所 谓的极 端水平 分支， 所 以也被 称为极 端水平 分支星 (EHB， 
extreme  horizontal  branch, 如图 1 所 示)。 根据 光谱的 不同， 热亚 矮星一 般分为 
0 型热 亚矮星 (subdwarf  0， sdO) 和 B 型热 亚矮星 (subdwarf  B， sdB)。 
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要表 现在如 下几个 方面： 

(1) 恒星 演化理 论的重 要补充 

热 亚矮星 是小质 量恒星 在主序 以后演 化所形 成的一 类特殊 天体， 外壳 很薄， 一 
般 小于其 质量的 1%， 对大多 数热亚 矮星而 言通常 不超过 O.O2M0。 值 得指出 的是， 
处于极 端水平 分支的 热亚矮 星与水 平分支 星在状 态上有 很大的 区别。 对于水 平分支 
星， 其外壳 氢燃烧 产生的 光度通 常大于 或等于 中心氦 燃烧的 光度， 而 热亚矮 星的光 
度主要 由中心 氦燃烧 产生， 这一过 程更加 接近于 氦星的 演化。 另外， 当中心 氦耗尽 
后， 热亚矮 星的演 化不是 进入渐 进巨星 支阶段 (AGB,  asymptotic  giant  branch) 而是进 
入 AGB-manque 或 P-EAGB 阶段 [4]， 如图 2 所示。 因此， 通过 对热亚 矮星形 成渠道 
和演化 的研究 ，有助 于加深 我们对 恒星演 化多样 性和恒 星演化 过程中 物质损 失规律 
的 理解。 


< - 表面有 效温度 

图 2 水平支 星与热 亚矮星 的演化 [4]。 

(2) 帮 助我们 更加深 人地理 解星系 的形成 和演化 

星 系是宇 宙中最 重要最 壮丽的 天体， 它 们是由 恒星， 气体 和尘埃 组成的 庞大系 
统。 星系在 宇宙大 尺度结 构中具 有核心 作用， 因 此在任 何关于 宇宙的 讨论中 都把星 
系作为 序篇。 椭 圆星系 是宇宙 中较为 古老的 星系， 它的 形成和 演化的 历史包 含着宇 
宙 演化的 信息， 从而 具有相 当重要 的研究 价值。 一直 以来， 人 们认为 椭圆星 系中只 
有 年老的 冷星， 因 此椭圆 星系在 紫外端 (912 〜 2000A) 的流量 应当非 常小。 然而， 1969 
年 0A0-2 空 间望远 镜发现 椭圆星 系存在 显著的 紫外端 流量， 随波长 减小而 增加， 
即现 在人们 熟知的 紫外反 转现象 (UV upturn)。 从此， 紫 外反转 成为椭 圆星系 的基本 
性质 之一， 同时也 是未解 之谜。 现在我 们已经 知道， 紫外反 转主要 来自于 热亚矮 
M[5]0  Brown 等人 [6] 首次探 测了椭 圆星系 (M32 的核) 中 的热亚 矮星， 这也为 热亚矮 
星 是紫外 反转的 主要起 源提供 了直接 证据。 
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20 世纪 90 年代 的研究 表明， 紫外反 转可能 是椭圆 星系年 龄的指 示器， 人们可 
以通 过它来 估算椭 圆星系 的年龄 [7]。 由于 热亚矮 星是紫 外反转 的主要 来源， 因此， 
热亚矮 星的形 成和演 化和椭 圆星系 的演化 就紧密 相关。 但最近 的研究 显示， 椭圆星 
系中 的紫外 反转现 象主要 由双星 演化产 生的热 亚矮星 所引起 [8]。 Han 等人 [8] 的研究 
表明， 紫外反 转在所 有早型 星系中 都存在 (从矮 椭圆星 系到巨 椭圆星 系)， 而 不是像 
以前认 为的那 样只存 在于巨 椭圆星 系中； 同时， 与从前 的观点 相反， 色指数 
(1550-V) 、(FUV-r) 不依 赖于金 属丰度 和红移 ，因此 紫外反 转不能 再用做 年龄指 示器。 
Lisker 和 Han[9] 将这 一研究 运用于 Virgo  Cluster 椭圆 星系研 究中， 发 现矮椭 圆星系 
中的 星族更 年轻， 解决 了“矮 椭圆星 系与巨 椭圆星 系中的 恒星为 两类星 族”的 矛盾， 
从而 支持了 目 前的星 系形成 模型。 

总之 ，作 为紫外 反转主 要来源 的热亚 矮星对 于我们 研究星 系的形 成和演 化有着 
重要的 作用。 

(3)  获取 球状星 团形成 和演化 的信息 

球状 星团基 本上呈 球形， 分布在 整个银 河系和 其他星 系中。 从银 心附近 到外晕 
的不 同位置 都有球 状星团 分布。 球状星 团在宇 宙探索 史上曾 经起过 关键的 作用， 
Shapley 对球状 星团分 布的研 究曾引 起了银 河系结 构研究 史上的 一次革 命[1' 直到 
今天， 球 状星团 仍然肩 负着回 答宇宙 年龄和 银河系 形成方 式等基 本问题 的重任 。很 
多观测 表明， 球 状星团 中也含 有热亚 矮星， 但球 状星团 中热亚 矮星性 质与场 星中的 
不同， 其双 星比例 极低。 球状 星团中 的热亚 矮星与 场星中 的形成 机制不 同吗？ 早期 
的观点 认为， 这很可 能和球 状星团 的动力 学演化 相关。 Han[11] 指出， 将双星 模型推 
广到 球状星 团中， 发现 这一差 别来自 球状星 团中的 恒星均 为年老 恒星， 随着 球状星 
团 年龄的 增加， 热亚矮 星双星 系统周 期变长 ，在 lOGyr 星团 中周期 小于五 天的热 
亚矮星 双星系 统不足 2.5%, 于是 从观测 上而言 我们看 到的热 亚矮星 双星系 统就变 
得非 常少。 因此， 通 过对球 状星团 中的热 亚矮星 研究有 助于我 们理解 球状星 团演化 
过程 中双星 演化的 作用。 另外， 水 平分支 对于球 状星团 的演化 和相关 参数的 确定有 
着极其 重要的 作用， 而处于 极端水 平分支 的热亚 矮星更 有助于 我们深 入的理 解球状 
星团 的演化 性质和 规律， 从 而进一 步探讨 银河系 的结构 和宇宙 演化的 历史。 

(4)  探讨小 质量恒 星与伴 星的相 互作用 

从恒星 初始质 量函数 (IMF) 我 们可以 知道， 小质量 恒星在 整个宇 宙中占 有很大 
的 比例， 同时 双星在 宇宙中 也占有 极高的 比例， 对于小 质量星 与其伴 星相互 作用的 
研究有 着极大 的必要 性和重 要性。 热亚矮 星是部 分小质 量恒星 在演化 过程中 一个特 
殊 阶段的 产物， 其伴星 包含了 从黑洞 到行星 的各类 天体， 是研 究小质 量恒星 与伴星 
相互 作用非 常理想 的研究 样本。 同时， 最近的 研究表 明[12]， 热亚矮 星与行 星的相 
互作用 是理解 我们太 阳系未 来的重 要参考 ，有助 于回答 在太阳 演化后 期外壳 膨胀是 
否会吞 没我们 的地球 这样的 问题。 
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(5) 加深 对恒星 演化过 程中伴 随的物 理机制 的理解 

热亚矮 星在形 成和演 化过程 中伴随 着一些 值得我 们探讨 的物理 现象， 如 (1) 物 
质损失 过程， 这包括 热亚矮 星在形 成过程 中物质 通过双 星相互 作用或 其他过 程损失 
掉 绝大多 数外壳 质量， 以及在 演化后 期的星 风物质 损失； （2) 脉动 现象， 目 前所发 
现 的热亚 矮星样 本中脉 动热亚 矮星占 有可观 的数目 ，这 对我们 研究脉 动现象 是很好 
的 补充， 同时， 这 部分样 本还可 以用于 距离的 测量； （3) 磁场， 对热 亚矮星 的观测 
研究 证实， 少量的 热亚矮 星表面 存在高 达几千 高斯的 磁场， 它 的起因 还待进 一步的 
探究。 

3. 尚 待解决 的问题 

热亚矮 星的研 究对于 我们理 解天体 物理学 上的一 些重要 现象有 着广阔 而深远 
的 意义， 随 着近年 来观测 和理论 研究的 深入， 对很 多方面 进行了 详细的 探讨， 如热 
亚矮星 的诞生 渠道、 演化 特征、 紫外反 转的研 究等， 但 仍然有 很多问 题值得 我们对 
其 进一步 的研究 和探索 ，如： 

(1)  现有 的理论 不能很 好的解 释观测 到的热 亚矮星 的金属 丰度， 特别是 对于富 
氦 0 型热亚 矮星的 诞生渠 道仍需 进一步 研究。 

(2)  现 有的脉 动热亚 矮星模 型只能 部分的 解释观 测到的 脉动热 亚矮星 的长周 
期， 短周 期和混 合周期 现象， 需要 观测和 理论的 进一步 研究。 

(3)  搜 索热亚 矮星的 大质量 伴星， 如黑 洞和中 子星。 

(4)  超 高速热 亚矮星 的搜索 以及诞 生渠道 研究。 
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Brown  Dwarfs:  Filling  the  Gap  Between  Stars  and  Planets 


1.  引言 

质 量介于 恒星和 行星之 间的天 体存在 的可能 性早在 20 世纪 60 年 代就已 经从理 
论上 提出。 标 准恒星 形成理 论认为 恒星由 散布于 星系间 的分子 气体及 尘埃的 引力收 
缩以及 碎裂形 成的。 当气 体云收 缩时， 引力 势能转 变成辐 射能和 热能。 这个 过程提 
升了 收缩中 的天体 的核心 温度， 当 温度达 到大约 三百万 度时， 将会开 始氢转 变为氦 
的核 反应。 氢 聚变的 能量以 辐射的 形式从 恒星表 面辐射 出来， 而核反 应产生 的辐射 
压则平 衡了引 力的收 缩压。 这样就 建立了 流体动 力学平 衡与热 平衡， 并开始 了普通 
恒星 漫长的 生命。 对于 质量小 于大约 0.1 个太阳 质量的 恒星， 核心温 度变得 非常高 
的 时候， 自由电 子进人 低能费 米态， 核心等 离子体 变为电 子简并 状态。 处于 最高动 
能态的 简并电 子产生 的简并 压抵抗 引力收 缩压， 并将天 体直径 维持在 大约一 个木星 
直径 以上。 对于 质量低 于大约 0.07 个太阳 质量的 天体， 在其核 心温度 达到稳 定氢核 
反应 所需的 最低温 度前， 其电子 简并压 就使得 引力坍 缩停止 进行。 对 于质量 大于大 
约 0.013 个太阳 质量的 天体， 其由 引力坍 缩达到 的核心 温度可 以点燃 氘的核 反应。 
但因氘 含量非 常少， 这个反 应很快 停止， 而进 入漫长 的冷却 阶段。 质量介 于大约 
0.013 〜 0.07 个 太阳质 量间的 天体， 只能建 立流体 动力学 平衡， 而不能 建立热 力学平 
衡， 这类 “ 失败的 恒星” 就是褐 矮星。 

2.  褐矮星 的观测 

对褐矮 星探测 从理论 提出之 后就开 始了， 但 是直到 1995 年才确 认发现 第一颗 
褐矮星 (Gliese  229B)m。 从理 论提出 到观测 证认褐 矮星的 存在用 了三十 多年， 不是 
因为 它们在 银河系 中数量 很少， 而是因 为它们 的辐射 主要集 中在红 外波段 
(0.75 〜 15|im)。 要探测 它们需 要使用 红外探 测器， 而 这种技 术到了  20 世纪 80 年代 
后期才 成熟。 最 年轻最 大质量 的褐矮 星表面 有效温 度可以 高至约 3000K, 而 最小质 
量且 最年老 的褐矮 星表面 有效温 度的理 论值为 200 〜 300K。 因 为褐矮 星表面 温度比 
普通恒 星低， 因 此它的 光学- 近红外 色指数 通常比 较红。 色指 数是我 们从海 量巡天 
数据库 中发现 褐矮星 的主要 方法。 褐矮星 按照光 谱型分 为四种 类型： 晚型 M， L， 
T 和 Y 型 。我 们通常 把光谱 型晚于 M7 型的低 质量矮 星及褐 矮星称 为极冷 矮星。 M， 
L 和 T 型矮 星已 经有了 明确的 定义。 经历了 短暂的 氘核反 应后， 褐矮 星进入 漫长的 
冷却 过程， 其光 谱型也 会从早 型到晚 型演化 (M7-L-T)。 只有较 大质量 的年轻 褐矮星 
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在年 轻的时 候才会 是晚型 M 型。 M 型褐 矮星表 面有效 温度为 3000-2400K, 光谱中 
主 要吸收 线为氧 化钛、 氧化 钒等。 L 型矮 [2] 星表 面有效 温度为 2400-1300K, 光谱 
中的主 要吸收 线是钠 、钾、 氢 化铁、 氢化 铬等吸 收线。 T 型矮星 [3] 表 面有效 温度为 
1300 〜 600K 左右， 目 前已经 发现温 度低于 600K 褐矮星 (Wolf940B)[4]。 图 1 为 Wolf 
940B(T8.5) 和 木星的 近红外 光谱。 而 Y 型褐 矮星 还未被 发现， 其表面 有效温 度理论 
值 大约在 600 〜 200K 之间， 因此其 大气云 层中可 以有液 态水的 存在。 目前较 为确定 
的 褐矮星 主要是 L 和 T 型 。图 2 是截至 2009 年 8 月 2 日已 公布的 753 颗 
(DwarfArchives.org)L 和 T 型 矮星， 以及新 发现的 35 颗 L 型矮星 [5] 的光 谱型 分布。 
从图 中可以 看出， 发 现的低 温晚型 T 型矮 星比 较少， 因为 它们更 难被探 测到。 L-T 


图 1 褐矮星 Wolf940B(T8.5) 与木 星近红 外光谱 的比较 [4]。 


150 


100  - 


L0  L5  TO  T5  Y0 

光谱型 


图 2  788 颗已 发现的 L 和 T 型矮 星按 光谱型 的分布 (制 图： 张曾 华)。 
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过渡阶 段类型 的褐矮 星数目 也相对 较少， 这个光 谱型范 围内不 可分辨 的双星 系统的 
比重比 其他光 谱型大 。美 国的 两微米 波段全 天巡天 (2MASS) 和 斯隆数 字巡天 (SDSS) 
在 褐矮星 特别是 L、 T 型矮星 探测方 面成果 丰硕， 而英 国红外 望远镜 近红外 深场巡 
天 巡天在 T 型 矮星探 测方面 显示出 更强的 优势。 

3.  褐矮 星的大 气模型 

褐矮星 和太阳 系外行 星都具 有低温 大气， 低温 大气有 非常复 杂的分 子谱线 。褐 
矮星非 常暗， 这使褐 矮星证 认和物 理参量 准确测 定都很 困难。 目前对 均衡和 非均衡 
大气压 强温度 轮廓的 理解存 在分歧 ，褐矮 星与太 阳系外 行星领 域内的 观测和 理论天 
文学 家都在 积极的 对此进 行研究 [6]。 利用发 现的褐 矮星， 我们 可以把 从木星 到褐矮 
星温度 范围内 的大气 理论模 型与观 测进行 对比， 从 而校正 模型。 褐矮 星和气 态行星 
大气中 一个很 重要而 又对其 了解甚 少的问 题是凝 结云的 形成和 演化。 当前的 模型不 
能模 拟云层 大尺度 结构和 相关的 测光和 光谱的 变化， 不 能再现 L_T 型过渡 阶段褐 
矮 星云层 的快速 减少， 也不能 解释云 层变化 的物理 基础。 目前我 们对凝 结云形 成过程 
和大 气动力 学缺乏 了解， 这影 响我们 对冷褐 矮星的 研究和 太阳系 外行星 的直接 探测。 

4.  基准 褐矮星 

要 更细致 地研究 褐矮星 的演化 及其大 气结构 和演化 ，我们 首先必 须发现 更多的 
褐 矮星， 特别是 基准褐 矮星。 作 为基准 褐矮星 [7] ，它 必须具 有一项 或多项 特征量 (如： 
年龄、 质量、 距离、 金属丰 度等) 是相对 独立于 模型而 观测得 到的。 基准星 的有用 
程 度还取 决于其 特征量 的精确 程度， 以 及它们 对模型 的独立 程度。 基 准星可 以是巨 
星、 亚 巨星、 白矮星 以及主 序星的 伴星， 或 者疏散 星团、 移动星 群的成 员星。 这些 
双 星系统 或星团 被认为 是同时 诞生， 具 有同样 的距离 和化学 组成。 巨 星或亚 巨星远 
距 离分离 的 褐矮星 伴星是 最理想 的 基准星 ，因 为可以 从主星 得到较 为准确 的 年龄范 
围。 然 而这类 双星系 统非常 罕见， 目 前只有 一个此 类系统 被发现 (EtaCancriAB/l 
作 为白矮 星伴星 的褐矮 星也是 很好的 基准星 ，因 为可以 从白矮 星冷却 时标以 及其主 
序阶段 的寿命 得到其 年龄。 而疏散 星团和 移动星 群内通 常只有 年轻的 褐矮星 (0.1 
亿〜 10 亿 年)。 

5.  褐矮星 的形成 

最初加 热恒星 核心的 能量来 源于引 力势能 的释放 ，而 引力 势能本 身取决 于恒星 
的 质量以 及其收 缩程度 。因 此更小 质量的 天体就 需要有 更高的 密度来 让其核 心达到 
氢 核反应 所需要 的温度 。褐 矮星形 成的主 要困难 是形成 褐矮星 所需要 的金斯 质量要 
小， 因而要 求气体 云的密 度要远 高于平 均水平 [8]。 第一 种解决 这个难 题的方 案是抛 
射 机制， 引力 坍缩的 大质量 气体云 核心区 域可以 达到形 成褐矮 星所需 要的高 密度， 
而形成 一些小 质量天 体胚胎 。而这 些天体 胚胎在 长成恒 星前就 因多天 体相互 作用而 
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被抛 射出去 成为褐 矮星。 第 二种机 制是湍 流盘的 碎裂， 分子云 中超音 速湍流 的扰动 
造 成密度 起伏而 形成了 高密度 区域。 引力团 块的质 量分布 由湍流 速度分 布决定 ，大 
的团 块形成 恒星， 而小 的团块 形成褐 矮星。 此外， 也有 人提出 原星盘 碰撞相 互作用 
机制来 解决这 个问题 。但是 所有这 些形成 机制的 预测结 果都不 能很好 地符合 当前观 
测的 褐矮星 数目以 及双星 比例。 

6.  初始质 量函数 

银河系 中单位 质量区 间恒星 与褐矮 星的数 目是质 量的一 个函数 ，即 初始 质量函 
数。 邻 近冷褐 矮星的 数目可 以对这 个银河 系初始 质量函 数的低 质量边 界进行 限定。 
对 最年轻 天体形 成区， 褐矮 星质量 范围的 初始质 量函数 已经很 好的被 限定， 但是它 
是否对 整个银 河系星 族适用 却很不 清楚。 我们对 冷褐矮 星的初 始质量 函数还 很不清 
楚 ，因 为早型 光谱型 的褐矮 星不能 很好的 对初始 质量函 数极低 质量端 的形式 进行限 
定。 不同 的初始 质量函 数预测 的温度 低于约 500K 的天体 的数目 有很大 的差别 [9]， 
因 此对这 类天体 的探测 将会极 大的改 善初始 质量函 数的统 计测量 ，并 能帮助 我们了 
解 银河系 亚矮星 天体形 成的最 小质量 边界。 

7.  极冷 亚矮星 

极冷 亚矮星 [1()] 是 最近发 现的贫 金属低 质量矮 星及褐 矮星， 它与 极冷矮 星拥有 
相同 的光谱 范围， 分 为晚型 M、 L、 T 型。 这类 天体首 先是在 大天区 测光巡 天与自 
行巡 天中被 发现， 它们的 颜色与 极冷矮 星相比 偏蓝。 目 前已知 的极冷 亚矮星 数目比 
较少， 光谱 型主要 为晚型 M 型。 与属 于盘星 族的极 冷矮星 不同， 极 冷亚矮 星属于 
晕 星族， 具 有很低 的金属 丰度。 它们质 量低， 具 有极长 的演化 年龄， 在星系 形成的 
早期 形成， 因 此就可 以利用 它们来 追踪银 河系结 构和化 学增丰 过程。 我们目 前对它 
的了解 还很不 完善， 比如大 气化学 和光谱 模型、 温度 或光度 尺度、 自转、 在 银河系 
中的 轨迹、 亚 矮星天 体的质 量边界 以及极 冷亚矮 星与球 状星团 星族的 关系。 要研究 
这些 问题首 先需要 发现更 多此类 天体， 并对 这些天 体进行 精密的 光谱、 测光 观测以 
及 距离的 测量。 

8.  前景 与挑战 

今 后在褐 矮星领 域的主 要科学 目标有 :证认 Y 型褐 矮星 以及最 低温度 (约 300K) 
的褐 矮星； 银盘、 银 晕以及 年老星 团中褐 矮星的 探测， 特别是 L-T 过渡阶 段褐矮 
星 (约 1000K) 的 探测； 具有 年龄、 质量或 金属丰 度等直 接观测 量的基 准褐矮 星的探 
测。 所 有这些 不仅仅 对研究 褐矮星 初始质 量函数 有重要 意义， 而且对 于极低 质量褐 
矮 星和气 态行星 的大气 层有重 要意义 。而 这些科 学目标 的实现 需要使 用高灵 敏度的 
红外 探测器 以及大 口径、 大视场 和高灵 敏度的 地面和 空间望 远镜， 如 英国红 外望远 
镜深 场巡天 (UKIDSS)， 天文光 学和红 外巡天 望远镜 (VISTA)， 全景巡 天望远 镜和快 
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速反 应系统 (Pan-STARRS), 宽场近 红外巡 天空间 探测器 (WISE), 赫 歇尔空 间望远 
镜， 韦伯 空间望 远镜， 欧 洲极大 望远镜 (E-ELT) 等。 另 外我们 还需要 改进褐 矮星的 
冷大气 模型， 这些需 要有更 高级的 数值模 拟以及 更详细 的实验 和理论 研究。 我国新 
建成 的大天 区面积 多目标 光纤光 谱天文 望远镜 (LAMOST), 在证 认银盘 、银晕 以及星 
团中 的极冷 矮星方 面将会 有用武 之地。 我国 如果要 在褐矮 星领域 占有一 席之地 ，需 
要建 设大型 红外望 远镜以 及参与 国际大 型望远 镜建设 项目。 
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星团 中的蓝 离散星 


Blue  Stragglers  in  Star  Clusters 


1. 星团 的颜色 -星等 图与蓝 离散星 


赫罗图 是目前 发现的 恒星性 质之间 最重要 的关系 ，它 对推 进我们 对恒星 演化的 
理解具 有极度 重要的 意义， 既 可以对 恒星演 化理论 进行最 严格的 检验， 又是 研究银 
河 系整个 历史的 一个最 有力的 工具。 赫 罗图有 不同的 变体， 以 适用于 不同研 究的需 
要。 从理论 观点， 最方 便的赫 罗图形 式是有 效温度 与光度 的关系 曲线； 在观 测上， 
赫罗 图最有 用的形 式是颜 色-星 等图， 它是一 个颜色 与星等 的关系 曲线。 图 1 给出 
了典型 的球状 星团和 疏散星 团的颜 色-星 等图。 
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图 1 星团的 颜色- 星等图 。左 图: 
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球 状星团  M3( 图 片来自  http://personal.tcu.edu/~mfanelli/ 
imastro/imastro  star  clusters.html)； 右图： 疏 散星团  NGC  188。 

(图 片来自  Geller,  Mathieu,  Harris,  McClure,  2008,  AJ,  135,  2264) 


观 测上， 疏散星 团和球 状星团 表现出 两类： 一 类在颜 色星等 图上没 有恒星 位于主 
序转 折点的 上方； 另一 类则有 这类星 存在。 Sandage 在 1953[1] 年首 先注 意到了 球状星 
团 M3 中这类 奇怪的 星体; Johnson 和 Sandage  195 5 [2] 年在疏 散星图 M67 中也发 现了这 
类 星体。 1958 年， Burbridge 和 Sandage[3] 首先用 “straggler” 来 表示疏 散星团 NGC  7789 
中的这 类星体 。 这 类星体 即我们 现在所 指的蓝 离散星 (blue  straggler) 0 

2. 蓝离散 星的重 要意义 

最 初人们 认为， NGC  7789 中 的蓝离 散星可 能是位 于银河 系旋臂 的场星 (即 它们 
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不属于 这个星 团)， 或 者是已 经演化 到水平 分支而 正处于 水平分 支和主 序的交 界带。 
但是蓝 离散星 的表面 重力加 速度和 有效温 度表明 它们是 还没有 演化的 主序星 (质量 
大于 星团拐 点的质 量)。 同时自 行研究 表明大 多数蓝 离散星 是星团 成员。 一 颗正常 
恒星可 以通过 恒星演 化理论 知道其 在主序 停留的 时标， 其所属 星团的 年龄可 以通过 
星 团拐点 恒星的 质量来 确定。 恒 星质量 越大， 在主 序停留 的时标 越短。 很 明显， 蓝 
离散星 与标准 恒星演 化理论 不符， 绝大 多数星 团的星 都演化 离开了 主序， 蓝 离散星 
却 由于某 种原因 保留了 下来。 

因此， 从恒 星演化 的领域 来说， 蓝离 散星的 存在表 征着对 恒星演 化以及 星团中 
的恒星 形成的 理解不 完全。 如果 蓝离散 星是单 个恒星 演化的 结果， 我 们则需 要对恒 
星的 产能区 作进一 步深入 研究； 如果 蓝离散 星如大 量证据 显示， 是双 星相互 作用的 
结果， 将会 对目前 的双星 演化理 论提供 限制或 验证。 最 近观测 发现， 蓝离散 星还和 
一些特 殊星， 如 Be 星， X 射线源 相关， 这同 样值得 研究。 

因为蓝 离散星 比其他 正常主 序星具 有更高 的有效 温度和 光度， 因 此对整 个星团 
的积 分光谱 的蓝端 和紫外 产生重 要影响 (图 2)。 所以目 前世界 上星族 合成领 域的研 
究都 在尝试 加入蓝 离散星 成分。 


0  5000  10000 

波长 /A 

图 2  NGC  7789 的 积分光 谱能量 分布。 虚线 标准 的简单 单星族 合成； 点线 (…) ： 蓝离 

散星； 实线 (一) ： 简单 单星族 + 蓝离 散星。 

(图 片摘自 XinY. 博士 后研究 报告） 

蓝 离散星 的研究 还可以 对星团 其他方 面的研 究给出 限制， 如 星团的 环境、 动力 
学演 化等。 

3. 蓝 离散星 的形成 

自从 Sandage(1953)[1] 发现 M3 中的蓝 离散星 以来， 有很多 理论都 试图来 解释这 
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类特殊 天体， 其 中一些 理论更 经得住 观测的 检验。 但是， 到目前 为止， 没有 一种理 
论 可以单 独解释 所有蓝 离散星 的特性 。最 近的观 测研究 结果更 倾向于 多种形 成机制 
在同 一星团 中共同 作用， 双星 相互作 用成为 一个不 可忽视 的部分 [4]。 下面我 们讨论 
蓝离散 星的形 成时， 我 们认为 蓝离散 星是星 团的成 员星， 并还 没有演 化离开 主序。 

3.1  单 星理论 

(1)  蓝 离散星 的形成 时间。 星团 中是否 存在多 次恒星 形成， 而蓝 离散星 是一些 
较 为年轻 的星？ 这种 情况是 可能的 。一些 年轻星 团的蓝 离散星 是由于 这种原 因产生 
的。 Eggen  &  Iben  (1988)[5] 在讨 论超 团内非 常年轻 的盘星 族恒星 形成时 总结说 ，在 
年轻星 族和星 团中， 蓝 离散星 现象至 少有两 种不同 的物理 机制， 即延 迟的恒 星形成 
暴和密 近双星 中延迟 的演化 效应。 在非 常年轻 的盘星 族和星 团中， 绝 大多数 蓝离散 
星 是通过 前者形 成的， 因为双 星的延 迟演化 效应体 现需要 一定的 时间。 

(2)  蓝离散 星的演 化方式 。① 类均匀 演化： 蓝离 散星的 内部可 能存在 一种非 
热压， 该 非热压 诱导恒 星内部 发生更 大的混 合而发 生类均 匀演化 (与 恒星形 成前的 
演化 类似， 除 了最表 面的区 域外， 整个 恒星内 部各种 物质分 布是均 匀的， 因 此有氢 
不断地 被卷入 核反应 区)， 从而延 长其在 主序的 寿命； 或 者存在 一种非 热源， 如快 
速 旋转或 磁压， 可 以降低 恒星的 温度和 光度， 从 而延长 中心氢 燃烧的 时间。 但这只 
是一个 想法， 因 为其中 有太多 不清楚 问题， 如为什 么只有 蓝离散 星存在 非热压 (源) 、 
混合机 制是什 么等， 而没有 进一步 的研究 。② 物质 损失： Willson,  Bowen 和 
Stmck-Marcell(1987)[6] 认为， 位 于不稳 定带延 伸区的 质量为 1-3 太阳 质量的 主序星 
可能会 经历物 质损失 而沿主 序带向 下演化 ，另一 些星却 没有向 下演化 而被观 测为蓝 
离 散星。 这样 形成的 蓝离散 星应该 位于不 稳定带 之外， 具有较 低的旋 转速度 和正常 
的锂 丰度。 但 由于蓝 离散星 的表面 没有观 测到正 常的锂 丰度， 这种方 式在此 后也鲜 
为人 提及。 

(3)  单 星-单 星碰撞 并合。 这种形 成蓝离 散星的 方式在 20 世纪 90 年代 得到了 
很大的 发展。 从最 初的碰 撞到最 终的并 合大致 要经过 以下几 个阶段 (如图 3 所 示)： 
小质量 星发生 碰撞； 两颗 星相互 旋转、 并合， 并 有物质 抛出； 被抛出 的物质 分散开 
去， 留下 一个并 合的、 热的、 快速旋 转的新 生星； 新生星 膨胀成 一颗红 巨星， 该阶 
段 的磁活 动可使 其旋转 变慢； 恒星 最终收 缩成一 颗蓝离 散星。 星团中 两颗孤 立的恒 
星发 生碰撞 的几率 还是很 少的， 因此 这种机 制在高 密度环 境下才 可能变 得非常 重要。 

3.2  双 星理论 

(1) 物质 交换。 密近 双星在 演化到 物质交 换时， 如 果吸积 星还处 在主序 阶段， 
由 于吸积 物质， 这颗星 将会沿 着主序 带向上 演化， 同时 有富氢 物质混 入核反 应区。 
它在主 序停留 的时标 也比相 应质量 的主序 星要长 。有一 些蓝离 散星是 通过这 种渠道 
形 成的。 


星团 中的蓝 离散星 
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图 3 单星- 单星碰 撞并合 形成蓝 离散星 的简单 图像。 
(http://imgsrc.hubblesite.org/hu/db/images/hs-1997-35-d-pdf.pdf) 


(2) 双星 并合。 这里 的并合 是指双 星的两 个子星 在演化 过程中 形成公 共包层 
(如 相接 双星、 动 力学非 稳定的 物质交 换)， 最 终并合 成一颗 单星。 年 老星团 中的蓝 
离散星 可能是 通过这 种方式 形成的 ，但前 提是我 们应该 在星团 中观测 到一定 比例的 
双星 系统。 在中等 年龄和 年老的 疏散星 团和球 状星团 已经仔 细研究 过的蓝 离散星 
中 ，观测 到的密 近双星 数目和 并合理 论预测 的结果 一致。 同时， 观 测上的 FK  Comae 
星被认 为是双 星并合 的直接 证据。 


11 


在 这个模 型中， 相 接双星 
的 两个快 速绕转 的子星 
逐渐 并合， 形成- •颗 大质 
量 的星. 


©在 这个 双星系 统中， 质量 
较大 的子星 逐渐吞 并它的 
伴星， 形成一 颗新的 、更 
大质量 的星. 


图 4 相 接双星 并合形 成蓝离 散星的 图像。 
(http://imgsrc.hubblesite.org/hu/db/images/hs-1997-35-d-pdf.pdf) 


(3) 双星 -单星 或双星 -双星 碰撞。 低 密度星 团中的 双星- 双星碰 撞会导 致恒星 
相互 作用。 如 果两个 主序星 接触， 它们 将并合 并丢失 很少的 物质。 因此， 如 果低密 
度 星团存 在原初 双星， 由 于比较 大的双 星碰撞 截面， 它 们将很 容易产 生蓝离 散星。 
在稠密 星团中 ，如果 考虑动 力学相 互作用 ，结 合不 够紧密 的双星 系统可 能会被 破坏， 
密近双 星系统 则有可 能并合 产生蓝 离散星 。一部 分被破 坏的双 星也可 能自身 发生碰 
撞而形 成蓝离 散星。 我们注 意到， 这种碰 撞形成 的蓝离 散星的 性质和 结构有 可能与 
单 星-单 星碰撞 的产物 类似， 也有 可能与 相接双 星并合 的产物 类似。 
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4. 蓝离散 星的未 解问题 

虽 然对蓝 离散星 的研究 已经有 半个多 世纪， 但 其中还 有许多 问题没 有解决 。在 
此简单 地举几 个例子 ： （1) 非常亮 的蓝离 散星的 形成。 我们在 一些星 团中观 测到了 
一 些非常 亮的蓝 离散星 ，如 M67 中的 F81。 按照其 光度， 其 质量应 该是拐 点质量 
的 3 倍 左右。 这样 的蓝离 散星将 会主导 其所属 星团蓝 端和紫 外的积 分光谱 能量分 
布。 目前的 双星演 化理论 无法解 释该星 团中形 成如此 大质量 的蓝离 散星。 有 理论认 
为 F81 是 一个三 星系统 并合的 结果， 但是 否真的 如此我 们还不 清楚。 （2) 相 接双星 
并合形 成蓝离 散星， 最终 的角动 量损失 机制。 刚 刚并合 的蓝离 散星应 该有一 个比较 
高 的旋转 速度。 但 M67 中， 蓝离 散星的 旋转速 度比我 们期望 值低。 很显然 有角动 
量损 失了。 磁滞 效应不 可能是 角动量 丢失的 原因， 因为 M67 中的蓝 离散星 谱型太 
早而 使得这 种机制 无效。 那 么角动 量是如 何损失 掉的， 我 们还不 清楚。 （3) 蓝离散 
星 的比诞 生率。 一 般我们 认为， 在疏散 星团和 场中， 原 初双星 演化是 形成蓝 离散星 
的主要 渠道。 但是 Chen&Han(2009)[7] 年的 研究 暗示， 原初双 星演化 效应只 能产生 
观测上 20% 左右 的蓝离 散星。 虽然他 们在文 中对这 一结果 进行了 讨论， 但 我们实 
际上并 不清楚 真正的 原因是 什么。 （4) 蓝离 散星和 特殊星 之间的 关系。 近几年 ，有 
观测 发现， 蓝离 散星和 一些特 殊星如 Be 星， X 射线源 之间有 一定的 联系， 但还没 
有人 对这方 面进行 研究。 （5) 演化星 族合成 如何从 理论上 简单、 有效 的加入 蓝离散 
星 成分。 这是目 前国际 上正在 积极做 的一件 事情。 
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球状 星团中 水平分 支星的 第二参 数问题 


The  Second  Parameter  Problem  of  Horizontal 
Branch  Stars  in  Globular  Cluster 


1.  球 状星团 和水平 分支星 

我们 的银河 系内有 几千亿 颗恒星 ，当 一群恒 星受到 成员星 的引力 束缚而 聚集称 
为 一个恒 星群， 这 个恒星 群就组 成一个 星团。 星 团分为 疏散星 团和球 状星团 两类。 
疏 散星团 大约由 103 颗恒星 组成， 形状不 规则， 成员星 为年轻 的星族 I 恒星。 球状 
星团 大约由 106 颗恒星 组成， 呈球 状或扁 球状， 成员星 为年老 的星族 n 恒星。 球状 
星团一 般会有 下列演 化分支 :主序 (main  sequence,  MS) , 红巨 星分支 (red  gaint 
branch, RGB) , 水 平分支 (horizontal  branch, HB) , 渐近巨 星分支 (asymptotic  gaint 
branch,  AGB)0 处于 水平分 支演化 阶段的 恒星正 在进行 中心氮 燃烧， 外面 有富氢 壳层。 

2.  研 究意义 

球状星 团是星 系中已 知最老 的成员 ，它 们的 运动学 和化学 性质以 及空间 分布对 
银河系 的结构 和演化 有重要 意义； 一般 认为， 球状 星团的 成员星 是同时 形成的 ，具 
有相 同的初 始化学 丰度， 我们可 以利用 它去研 究小质 量恒星 和星族 n 恒星的 演化； 
我们 可以用 水平分 支星来 估算球 状星团 的年龄 [1]， 从而 限制宇 宙年龄 下限； 对水平 
分支星 的研究 可以增 进我们 对恒星 结构和 演化的 理解; 对热的 水平分 支星以 及它们 
后续 演化的 研究， 将有助 于我们 认识椭 圆星系 中紫外 超现象 [2]。 

3.  水平分 支的各 个部分 

(1)  水 平分支 的红端 (Red  HB) 

红 端水平 分支星 (图 1) 一般出 现在金 属丰度 较高， 年轻的 球状星 团中。 然而在 
少数的 低金属 丰度， 年龄 比较大 的球状 星团中 也可以 出现。 这 种情况 下的红 端水平 
分 支星可 能是由 于恒星 在红巨 星阶段 丢掉了 很少质 量的物 质外壳 而形成 ，或 者这些 
星原 来是蓝 端水平 分支星 (Blue  HB), 现 在已经 演化到 颜色星 等图的 右边， 它们在 
水 平分支 阶段的 演化已 经接近 尾声， 马上 要进入 渐近巨 星支的 演化。 还有一 种说法 
认为 红端水 平分支 星可能 是由蓝 离散星 (blue  strange  star,  BSS) 演化而 成[3]。 

(2)  水 平分支 的蓝端 (Blue  HB) 

在 球状星 团的颜 色星等 图上， 水 平分支 的蓝端 (图 1) 落在 RRLyrae 不稳 定带的 
蓝端。 根据 温度的 不同， 蓝 端水平 分支星 还可以 细分， 温 度低于 12000K 的称为 A 
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型水平 分支， 温度在 12000 〜 20000K 之间 的称为 B 型水 平分支 ，而温 度高于 20000K 
的称为 极端水 平分支 (Extreme  HB)。 在一些 球状星 团的颜 色星等 图上， 蓝端 水平分 
支 除了包 含一个 水平的 部分， 还 有一个 垂直的 部分， 人们 把它叫 做蓝尾 (Blue  tail)， 
但并不 是所有 的球状 星团都 有蓝尾 。有些 球状星 团的蓝 端水平 分支的 某些区 域恒星 
的数目 很少， 甚至 没有， 出现了 所谓的 “ 裂缝”  (gap)[5], 到目前 为止， 对于 gap 没 
有 很好的 解释。 

(3) 极端水 平分支 (Extreme  HB) 

极 端水平 分支星 (图 1) 的温度 很高， 一般 认为在 20000K 以上， 壳层的 质量非 
常小， 一 般小于 O.O2M0。 由 于外壳 质量非 常小， 它们 的演化 轨迹也 和一般 的水平 
分支星 不同， 有些极 端水平 分支星 在中心 He 燃烧 结束后 不经过 AGB 阶段 就直接 
演 化为白 矮星， 还 有一些 在演化 到早期 AGB 阶 段时就 离开了  AGB 演 化为白 矮星。 

4. 第二参 数问题 

(1)  第 一参数 

人 们把水 平分支 星在球 状星团 颜色星 等图上 的分布 叫做水 平分支 的形状 ，不同 
的球状 星团， 它们的 水平分 支的形 状各不 相同， 水平分 支的形 状是由 球状星 团的性 
质决 定的。 早在 1960 年， Sandage 和 Wallerstein 经研究 发现， 金属 丰度是 影响水 
平分支 形状的 主要因 素[6]。 对 于银河 系内大 部分球 状星团 来说， 金属丰 度越高 ，则 
水平分 支越红 (即 该星团 的水平 分支星 主要集 中在红 端)， 金 属丰度 越低， 则 水平分 
支越蓝 (即 水平 分支星 主要集 中在蓝 端)。 人们 把金属 丰度称 为第一 参数。 

(2)  第 二参数 

随着 观测技 术的不 断发展 ，人 们发现 金属丰 度并不 是影响 水平分 支形状 的唯一 


球状 星团中 水平分 支星的 第二参 数问题 
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参数。 有少 数球状 星团， 它 们的金 属丰度 很高， 但却出 现了蓝 端水平 分支， 甚至极 
端水平 分支。 反之， 在一些 金属丰 度很低 的球状 星团中 ，反 而只 有水平 分支的 红端。 
还有一 些球状 星团， 它 们的金 属丰度 相同或 者相差 不大， 但水 平分支 的形状 却截然 
不同 (如 M3 和 M13, 见图 2)。 这些观 测证据 表明， 在 金属丰 度之外 肯定还 存在其 
他能够 影响水 平分支 形状的 因素， 我们 把这些 因素称 为第二 参数。 


5. 研 究现状 

从 20 世纪 60 年代 开始， 人们就 一直在 努力寻 找神秘 的第二 参数。 最开始 ，有 
人认为 年龄是 第二参 数[8], 他们认 为年龄 可以解 释有着 相同金 属丰度 但水平 分支形 
状 完全不 同的球 状星团 ，如 M13 和 M3 等。 但它不 能解释 有着双 峰分布 (既有 红端， 
又有 蓝端) 球状星 团的水 平分支 形状。 此外， 人 们还相 继提出 了一些 可能的 第二参 
数 ，如： He 的增丰 [9]， 星团的 扁率， 行星 系统， 星团 的中心 密度， 星 团的质 量等。 
有些人 则认为 水平分 支的形 状是由 这些因 素共同 作用的 结果， 只是在 不同的 球状星 
团中， 各个因 素的作 用大小 不同。 但是， 这些 参数各 自存在 自己的 缺陷， 都 没能成 
为大 家公认 的第二 参数。 
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共 生星： 相 互作用 双星的 实验室 

Symbiotic  Stars:  A  Laboratory  of  Interacting  Binaries 

在 当今的 天文学 领域， 科学家 对相互 作用双 星有着 特别的 兴趣， 因为相 互作用 
双星 对星团 、星系 的形成 和演化 起着至 关重要 的影响 。共 生星是 相互作 用双星 系统， 
因其 壮观的 光谱和 光变一 直备受 关注。 它们包 含一颗 冷伴星 (红巨 星)、 一颗 热伴星 
(通 常是白 矮星、 亚 矮星、 中子 星或吸 积的低 质量主 序星) 和一个 HD 电 离区。 它们 
之 间复杂 的相互 作用一 直是天 文学中 的难题 ，同 时也为 恒星演 化理论 和相互 作用双 
星 的研究 提供了 激动人 心的实 验室。 

(1)  la 型超新 星前身 星的实 验室。 由于 la 型 超新星 是可以 用来测 量宇宙 距离的 
标准 烛光， Riess 等用 它们来 测量宇 宙的加 速膨胀 [1，2]。 la 型超 新星的 前身星 系统仍 
然是一 个未解 难题。 依据经 典的双 星演化 理论， 共生星 系统对 la 型 超新星 的贡献 
率 不足百 分之一 [3] 。然 而观 测表明 SN2006X 和 2007on 的前身 星都可 能是共 生星系 
统[4,5]。 特 别是， 2006 年 二月共 生星再 发新星 RSOph 的爆 发为人 类认识 la 型超新 
星 前身星 提供了 宝贵的 机会。 O’Brien 等 发现在 RS  Oph  2006 年的爆 发中红 巨星的 
星风 是非球 对称的 [6] 。： LU 等人提 出了红 巨星非 球对称 的星风 模型， 使得共 生星系 
统对 la 型 超新星 的贡献 率提高 到每年 0.001 颗 ，并 解释了  SN  2002ic 的观 测特性 [7]。 
随 着对共 生星的 更多、 更 细致的 观测， 将为人 类认识 la 型超 新星前 身星提 供宝贵 
的 资料和 启示。 

(2)  X 射线双 星的实 验室。 X 射线 双星通 常包含 一颗中 子星或 黑洞。 其中 ，中 
子星旋 转周期 和磁场 的演化 一直是 天文学 中亟待 解决的 问题。 如果中 子星的 伴星是 
一颗红 巨星， 则此 X 射线双 星被称 作共生 X 射线 双星。 迄今 为止， 尽管只 有六颗 
共生 X 射线双 星被观 测到， 然 而它们 却有着 极其显 著的特 点：① 共生 X 射线 双星 
中的 中子星 都有较 长的自 转周期 。通常 ，吸 积中子 星的自 转周期 都是几 秒到几 毫秒。 
而共生 X 射线 双星中 的中子 星的自 转周期 都很长 。从 Set  X-1 的 111 秒的自 转周期 [8] 
到 4U  1054+31 的 18720 秒的自 转周期 [9]。 其中， 后者 是迄今 为止发 现的自 转周期 
最长 的吸积 中子星 。② 共生 X 射线 双星 的轨道 周期都 较长。 通常， X 射线 双星的 
轨道 周期在 几分钟 到一年 不等， 大多 数的轨 道周期 都小于 10 天。 在 6 颗共生 X 射 
线双 星中， 已知的 轨道周 期都比 较长。 GX  1+4 的轨道 周期为 1161 天 [8]，4U  1700+24 
的轨道 周期为 404 天 [9] ，它 们是 已知的 187 颗 低质量 X 射线 双星 中轨道 周期最 长的。 
以 上两个 特点， 使 得共生 X 射线 双星在 X 射线 双星中 占据着 重要的 位置。 因而， 
共生 X 射 线双星 为天文 学家全 面理解 X 射 线双星 提供了 极佳的 特例。 
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此外， 在共 生星系 统中也 观测到 了诸如 喷流、 星风 碰撞、 软 X 射线发 射等有 
趣 并且急 需解释 的天文 现象。 共生星 是一个 复杂的 相互作 用双星 系统。 对它 的研究 
将为 揭开天 文学中 一个又 一个难 题做出 重要的 贡献。 
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High-mass  X-ray  Binaries 


1 .引百 

由于 天体的 X 射线 受到地 球大气 的严重 吸收， 因 此需要 在地球 大气外 进行探 
测。 早在 1962 年 6 月 18 日， 意大 利裔美 国天文 学家里 卡尔多 •贾科 尼等人 利用火 
箭升至 150 千米的 高空， 在 X 射线波 段开始 了全天 范围内 的扫描 观测。 这 次试验 
在天蝎 座发现 了一个 很强的 X 射线 源， 命名为 天蝎座 X-l[1]。 后来证 实为来 自银河 
系 中心的 X 射线 辐射。 天蝎座 X-1 是人 类发现 的除太 阳以外 的第一 个宇宙 X 射线 
源 ，这次 观测被 认为是 X 射线 天文学 的开端 。贾科 尼也因 他开创 性的贡 献获得 2002 
年 的诺贝 尔物理 学奖。 

虽然 X 射 线的探 测始于 20 世纪 40 年代， 但是成 为一门 学科， 则是 1970 
年 12 月 美国的 乌呼鲁 (Uhum) 人造 卫星上 天以后 的事。 最早 证认的 X 射线 双星 
是半 人马座 X-3 和 武仙座 X-1。 乌 呼鲁卫 星观测 到了它 们具有 X 射线 脉冲 ，并 
且经历 数天的 周期性 变化。 X 射线脉 冲星发 现后， 提出了 密近双 星的模 型解释 
这种 现象， 脉 冲的周 期性变 化是由 于双星 相互掩 食而产 生的。 乌 呼鲁卫 星还发 
现了第 一个黑 洞候选 天体一 天鹅座 X-1。 


图 1 钱德拉 卫星的 X 射线星 空[2]。 


X 射线 双星是 一类发 出明亮 X 射线 辐射的 双星， 双星系 统中有 一颗为 中子星 
或黑洞 [3]。 它们 的典型 光度在 1033 〜 1038 尔格 / 秒之 间。 根据 伴星的 质量， X 射线双 
星大 体上可 以分为 大质量 X 射线 双星和 小质量 X 射 线双星 两类。 
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大质量 X 射线双 星的伴 星是中 子星或 者黑洞 (所以 不包括 激变变 星)， 主星 
为大质 量恒星 (高于 10 倍 太阳质 量)， 光谱 型多为 0、 B 型， 通常为 Be 星或超 
巨星。 这类 双星的 X 射线辐 射是由 于主星 吹出的 星风被 伴星所 俘获， 并 下落到 
伴星表 面而发 出的。 大质量 X 射线 双星在 可见光 波段的 光度通 常大于 X 射线 
光度， 光学 光度主 要是由 主星贡 献的， 而 X 射线 辐射 则主要 由伴星 所贡献 。其 
X 射 线谱的 特点是 较硬， 时 变特性 变现为 正常的 X 射线 脉冲， 没有 X 射 线暴。 
它们 的空间 分布沿 银盘方 向比较 集中， 属于年 龄小于 107 年 的年轻 星族。 

大质量 X 射 线双星 大致又 可分为 两类： 超巨星 大质量 X 射线 双星和 Be/X 射 
线 双星。 超巨星 X 射线 双星 的显著 特点是 具有球 对称的 星风； 而 Be/X 射线 双星的 
星风呈 盘状， 而且会 呈现周 期性的 爆发， 通 常为暂 现源。 

2.  大质量 X 射线双 星研究 的意义 

X 射 线双星 是当今 天体物 理中最 前沿、 最活 跃的研 究领域 之一， 也是 X 射线 
天文 学最重 要的研 究内容 之一。 截至 2009 年 10 月， 天文学 家已探 测到已 经在银 
河系 内发现 了超过 140 个 大质量 X 射线 双星， 在麦哲 伦星云 中发现 100 多个 [4] 。钱 
德拉 X 射线 天文台 还在其 他河外 星系中 发现了 大质量 X 射线 双星。 大质量 X 射线 
双星 的辐射 几乎覆 盖整个 波段， 在 射电、 红外、 光学、 紫外、 X 射线 直到伽 马射线 
波段上 都探测 到较强 的辐射 ，为研 究这类 天体现 象提供 了特别 丰富的 信息。 特别是 
近十几 年来， 众多高 性能的 高能天 文卫星 (如 XTE、 BeppoSAX、 Chandra、 XMM、 
INTEGRAL、 Suzaku 和 Swift 等) 在轨 工作， 促进了  X 射线 双星的 研究。 研 究有物 
质交流 的双星 系统， 对双星 演化、 吸积过 程和吸 积盘结 构研究 都有重 要意义 。对 
它们 的研究 将会大 大加深 我们对 X 射 线双星 性质的 理解及 双星的 起源和 演化的 
认识。 

3.  未 解决科 学问题 

大质量 X 射线 双星是 一个相 对年轻 的研究 领域， 有太 多的难 题没有 解决， 
这些难 题涉及 来源、 机制、 演化以 及恒星 本身的 性质。 我 们相信 随着观 测手段 
的 提高， 以及 人们对 大质量 X 射线 双星的 理解， 这些难 题将逐 个得到 解决。 

(1) 大 质量恒 星的演 化结果 

一般 认为， 质 量超过 8 倍 太阳质 量的恒 星最终 将演化 为中子 星或者 黑洞。 只要 
前 身星的 质量超 过某个 极限， 恒 星最终 就会坍 缩成为 黑洞。 越 来越多 的证据 如核坍 
缩模拟 和核种 合成限 制表明 ，单 颗星演 化成黑 洞的质 量极限 略小于 25 个太阳 质量。 
恒星 演化模 型研究 表明， 初始质 量小于 22 倍太阳 质量的 恒星将 最终演 化成中 子星。 
但质 量大于 45 倍太阳 质量的 恒星， 因为有 很大的 质量损 失率， 不一 定最后 都演化 
为黑洞 [5]。 
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图 2 大质量 恒星的 演化结 果[5]。 

(2)  恒星 级大质 量黑洞 的形成 

用径 向速度 方法观 测可以 推断出 X 射 线双星 系统中 黑洞的 质量。 一般来 
说， 现 有的恒 星演化 模型很 难预测 密近双 星中产 生超过 10 倍太阳 质量的 黑洞， 
这和 现在发 现的恒 星级大 质量黑 洞都在 10 倍 太阳质 量左右 一致， 如 小质量 X 
射 线双星 GRS  1915+105 中的 黑洞为 14.0±4.4 太阳 质量， 仍在演 化模型 预报的 
误差范 围内。 2007 年， Orosz 等人 [7] 在临 近的旋 涡星系 M33 中发 现一个 轨道周 
期为 3.45 天 的交食 大质量 X 射线 双星， M33X-7。 它 是一个 质量为 15.65±1.45 
太阳 质量的 黑洞。 要产生 质量这 么大的 黑洞， 它的 前身星 必须保 留它较 多的包 
层直到 核心的 氦聚变 完成。 由 于这个 大质量 X 射 线双星 的轨道 周期为 3.45 天， 
双 星演化 一定要 经过共 同包层 阶段， 并在共 同包层 阶段损 失很大 一部分 质量。 
前身星 在演化 过程中 质量损 失应该 比大质 量恒星 的演化 模型假 设的数 值小一 
个 量级， 否则 M  33  X-7 不可能 经过共 同包层 阶段。 这对 恒星演 化模型 提出了 
新的 挑战。 

(3)  黑洞 Be/X 射 线双星 的存在 

在银河 系里有 60 多颗 Be/X 射线 双星， 其中有 42 颗致 密星确 定是中 子星， 


举一个 例子说 明大质 量恒星 的演化 ，由 LS  1+61°  303 的自 行可以 推出它 可能是 
200 万年前 由超新 星爆发 从邻近 的恒星 形成区 1C  1805 弹出的 天体。 由于 1C  1805 
中 目前 仍存在 质量为 80 倍太阳 质量的 恒星， 说明 LS  1+61°  303 的前 身星的 质量应 
该大于 80 倍太阳 质量。 但 LS  1+61°  303 致密 星的质 量小于 4 个太阳 质量， 可能是 
一 颗中子 星或者 是由于 物质回 流形成 的小质 量黑洞 ，这 说明大 质量前 身星在 超新星 
爆发 前起码 失去了  90% 的 质量。 这 是初始 质量大 的恒星 并不一 定就直 接班缩 成黑洞 
的观 测证据 [6]。 
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但至 今为止 没有发 现黑洞 Be/X 射线 双星。 在 麦哲伦 星云中 也发现 了很多 Be/X 
射线 双星， 同样也 没有发 现黑洞 Be/X 射线 双星。 除了 天鹅座 X-1 外， 在银河 
系内也 没有发 现黑洞 大质量 X 射线 双星。 但 理论上 似乎没 有什么 机制可 以阻止 
黑洞 Be/X 射线 双星的 形成。 张 帆等人 [8] 发现 在密 近双星 系统中 Be 星的 星周盘 
可 以很有 效地被 截断。 另外， 星族合 成表明 大部分 黑洞都 产生在 轨道周 期小于 
30 天的系 统中， 所 以黑洞 Be/X 射线双 星可能 是很长 时间都 处在宁 静态， 不易 
被探 测到。 理 论上， 产生 Be/X 射线双 星的演 化模型 所预报 的形成 中子星 Be/X 
射线双 星的概 率比形 成黑洞 Be/X 射线 双星的 概率要 高得多 [9]， 大概是 50 倍， 
起 码也在 10 倍以上 。现在 确认的 Be/X 射线 双星是 42 颗 ，所 以期望 的黑洞 Be/X 
射线双 星的数 目大概 是一个 左右， 与观 测事实 一致。 

(4)  超巨 星快速 X 射线 暂现 源的辐 射机制 

以前 发现的 大部分 超巨星 X 射线 双星是 稳态源 ，但 INTEGRAL 卫星发 现了超 
巨 星快速 X 射线 暂现源 (supergiant  fast  X-ray  transients) 0 它是 大质量 X 射线 双星的 
一个 子类， 但它 们的爆 发机制 还在争 论中。 现有的 模型有 两类： 一类 是与超 巨星的 
星 风结构 有关， 这 个结构 可以是 球对称 外流成 团的星 风形式 [1()], 或者和 Be/X 射线 
双星 类似， 在超巨 星的赤 道上有 一个密 度增长 的星风 区域， 而 且和中 子星的 轨道有 
一定 的夹角 [11]。 另外 的一类 主要利 用各种 禁止吸 积机制 之间的 过渡， 譬如 由于恒 
星星风 的变化 导致的 离心力 禁止吸 积和磁 禁止吸 积之间 的过渡 ，来解 释在这 些系统 
中 观测到 的大的 X 射线光 度变化 [12]。 

另外， 由于 INTEGRAL 的 工作波 段在硬 X 射线到 软伽马 波段， 它们可 以研究 
吸 收比较 强的银 道面， INTEGRAL 发 现的星 风吸积 大质量 X 射线双 星的数 目是原 
来 的三倍 。但 它们 的数目 是 否仍然 与演化 合成模 型估计 的数目 一致？ 这 个数目 的变 
化在 大质量 X 射 线双星 演化能 起什么 作用？ 这还 是有待 解释的 问题。 

(5)  超巨星 X 射线 双星和 Be/X 射线双 星的演 化联系 

当 Be/X 射线双 星中的 Be 星演化 为超巨 星后， 吸 积再次 开始。 观测上 可能很 
难将它 们和从 主序星 和中子 星系统 直接演 化来的 超巨星 X 射 线双星 分开。 最新的 
研究发 现[13]， 超巨星 X 射线 双星的 位置在 Corbet 图上 更靠近 Be/X 射线双 星所在 
的 区域。 但这个 问题还 需要进 一步的 研究。 

(6)  麦 哲伦星 云中的 大质量 X 射线 双星 高产出 

研究 表明银 河系、 大麦哲 伦云和 小麦哲 伦云的 质量比 大约是 1:0.1:0.01， 而在 
这三个 星系里 发现的 大质量 X 射线 双星的 数目是 140:32:96, 在麦哲 伦云中 大质量 
X 射线双 星的数 目可能 还有几 百个。 很 显然， 质 量归一 化后麦 哲伦云 特别是 小麦哲 
伦 云中的 大质量 X 射 线双星 的数目 比银河 系要多 很多。 在小 麦哲伦 云里面 没有小 
质量 X 射线 双星， 也没 有黑洞 X 射线 双星， 而 在银河 系里差 不多有 200 个 小质量 
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X 射线双 星以及 40 多 个黑洞 X 射线 双星。 

因为 大质量 X 射线 双星可 以作为 恒星形 成率的 指标， 这样高 密度的 大质量 X 
射线双 星数目 提供了 麦哲伦 星云中 恒星形 成率的 线索。 麦哲伦 云中这 样高的 Be/x 
射 线双星 密度， 可 能与麦 哲伦星 云的金 属丰度 有关， 而 且麦哲 伦星云 曾经和 银河系 
碰撞 一致， 星 系碰撞 可能触 发恒星 形成的 爆发。 
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la 型 超新星 的前身 星问题 


The  Progenitors  of  Type  la  Supernovae 


1.  引言 

超 新星是 恒星演 化到晚 期的一 种极为 壮观的 高能爆 发现象 。我国 古代天 文学家 
在 超新星 的观测 方面就 有许多 成就。 （1) 东汉中 平二年 乙丑， 我国天 文学家 观测到 
超新星 185, 这是 人类历 史上发 现的第 一颗超 新星。 该 超新星 在夜空 中肉眼 可见八 
个月。 《后汉 书 • 天 文志》 记 载为： “中 平二年 (185 年) 十月 癸亥， 客 星出南 门中， 
大如 半筵， 五色 喜怒， 稍小， 至后 年六月 消”。 （2) 在 宋朝， 司天监 周克明 等人记 
录了 超新星 1006, 又称周 伯星。 这颗超 新星可 能是人 类有史 以来记 录的视 亮度最 
高的超 新星。 《宋史 • 天 文志》 记 载为： “ 景德三 年四月 戊寅， 周伯 星见， 出 氐南， 
骑官西 一度， 状如 半月， 有 芒角， 煌煌 然可以 鉴物， 历库 楼东。 八月， 随天轮 入浊。 
十一 月复见 在氐。 自是， 常 以十一 月辰见 东方， 八月 西南入 浊”。 （3) 同样 是在宋 
朝， 我国 天文学 家详细 记录了 产生蟹 状星云 的一次 超新星 爆发， 即 著名的 超新星 
1054, 又称天 关客星 。《宋 会要》 记 载为： “至 和元年 五月， 晨出 东方， 守天关 。昼 
如 太白， 芒角 四出， 色 赤白， 凡见 二十三 日”。 

la 型超 新星是 超新星 的一个 子类。 它 具有可 校准的 光度， 可当 作标准 烛光， 
用 来测定 宇宙学 距离， 从而探 索宇宙 的形状 [1]。 20 世 纪末， la 型超 新星测 距研究 
使人 们认识 到宇宙 在加速 膨胀， 从而推 论出暗 能量的 存在。 这不 仅是天 文学， 更是 
物理学 的巨大 突破。 la 型 超新星 因其在 宇宙学 中的特 殊地位 被美国 《新 千年 天文学 
和 天体物 理学》 列为近 十年内 恒星研 究的主 要对象 之一。 

2.  Ia 型超新 星前身 星的研 究意义 

la 型 超新星 的前身 星仍不 清楚， 对 其本质 的认识 在当代 天体物 理研究 中具有 
重要的 意义。 （1) 将 la 型超新 星作为 标准烛 光测量 哈勃常 数以及 宇宙学 参数时 ，需 
要 我们对 la 型超新 星光度 以及诞 生率随 红移的 演化有 很好的 了解， 而所有 这些都 
和 la 型 超新星 的前身 星究竟 是什么 有关。 （2) 星系的 化学演 化需要 la 型超 新星的 
核合成 产物、 抛 射物动 能以及 辐射作 为物理 输入， 同时 依赖于 其诞生 率随时 间的演 
化 。而 la 型超新 星的诞 生率与 其前身 星模型 有关。 （3) 对于 la 型超 新星爆 炸的模 
拟和 理解， 需要 知道爆 炸发生 时的初 始条件 和爆炸 发生的 环境， 这些与 la 型超新 
星的 前身星 有关。 （4) 对 la 型超 新星前 身星的 认证， 有 助于对 双星演 化理论 提供合 
理的 限制。 
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3.  Ia 型超新 星前身 星的研 究现状 

20 世纪 60 年代， 科学 家提出 恒星的 电子简 并核可 以通过 热核燃 烧激发 热核爆 
炸， 并将整 个天体 炸碎。 经过近 50 年的 发展， 科 学家已 普遍接 受了如 下图景 ，即 
Ia 型超新 星来源 于双星 系统中 碳氧白 矮星的 热核爆 炸[2,3]。 碳 氧白矮 星从其 伴星吸 
积物质 从而增 加自身 质量， 当其质 量增加 到其最 大稳定 质量极 限时， 其中心 会激发 
不稳定 的热核 燃烧， 放 出的能 量将整 个碳氧 白矮星 炸碎， 并生 成大量 的放射 性元素 
镍， 镍 及其放 射性子 核的放 射性衰 变的能 量注入 抛射物 中将其 加热， 从而使 Ia 型 
超新星 看起来 如此的 明亮。 

当前 流行的 Ia 型超新 星前身 星模型 主要有 两种， 一种是 碳氧白 矮星的 吸积模 
型[4,5]， 另一 种是碳 氧白矮 星的并 合模型 [6]。 对 于碳氧 白矮星 的吸积 模型， 它是指 
一颗 碳氧白 矮星从 一颗主 序星、 亚 巨星、 红 巨星或 者是氦 星吸积 物质， 被吸 积的物 
质在碳 氧白矮 星表面 稳定的 燃烧， 逐 渐增加 白矮星 质量， 当白 矮星的 质量达 到其最 
大稳定 质量极 限时， 白矮 星中心 的碳被 点燃， 释放 出的核 能瞬间 将白矮 星炸碎 ，从 
而产生 Ia 型超新 星现象 [7〜1(3]。 对 于碳氧 白矮星 的并合 模型， 它是指 一颗碳 氧白矮 
星与另 一颗碳 氧白矮 星或者 氦白矮 星相互 绕转， 由于引 力波辐 射提取 双星系 统的轨 
道角 动量， 使 双星之 间的距 离相互 靠近， 最终并 合成一 颗新的 碳氧白 矮星， 如果这 
颗碳氧 白矮星 的总质 量超过 其最大 稳定质 量极限 ，它也 会发生 类似于 碳氧白 矮星吸 
积模 型那样 的热核 爆炸。 

4.  未解 决的科 学难题 

对于 Ia 型超 新星， 我们 仅仅知 道它来 自于双 星系统 中碳氧 白矮星 的热核 爆炸。 
在 Ia 型超新 星前身 星研究 领域， 目前有 很多问 题仍不 清楚。 (1) 在其前 身星模 型中， 
碳 氧白矮 星的爆 炸质量 是多少 ，即 Ia 型 超新星 是来自 于钱德 拉塞卡 质量还 是亚钱 
德拉塞 卡质量 的白矮 星热核 爆炸， 目 前仍不 清楚。 （2) 由碳氧 白矮星 的并合 模型得 
到的 Ia 型 超新星 诞生率 以及延 迟时标 (从双 星系统 的形成 到发生 Ia 型 超新星 爆炸的 
时间 间隔) 与观 测符合 得好， 但是这 个并合 模型是 否导致 Ia 型 超新星 爆炸目 前还存 
在 争议。 （3) 当前 受理论 支持的 是碳氧 白矮星 的吸积 模型， 但是由 该模型 得到的 Ia 
型超新 星诞生 率仍然 低于观 测值。 （4) 在 Ia 型超新 星前身 星系统 的搜寻 方面， 仍然 
没 有令人 振奋的 结果， 需要 对一些 Ia 型超 新星前 身星候 选体做 进一步 证认。 （5) 碳 
氧白矮 星的吸 积模型 在发生 Ia 型超 新星爆 炸后会 剩下一 颗残留 伴星， 但是 目前仍 
没找到 其残留 伴星。 （6) 观 测发现 Ia 型 超新星 的爆炸 具有多 样性， 这会对 Ia 型超 
新星 的前身 星模型 有什么 暗示， 目 前仍不 清楚。 （7)  Ia 型超新 星前身 星的性 质随红 
移的演 化仍不 清楚， 这将直 接影响 由其得 到的宇 宙学结 果的可 靠性。 （8) 在 不同星 
系类 型中， Ia 型超 新星前 身星有 什么不 同仍不 清楚。 以上 难题的 解决， 将 对认识 
Ia 型 超新星 前身星 的本质 具有非 常重要 的科学 意义。 
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大质 量恒星 的超新 星爆发 


Supernova  Explosions  of  Massive  Stars 


镶嵌 在夜空 中璀璨 无比的 恒星， 看似 在永恒 发光， 却也逃 不出万 物皆有 身老病 
死的 宿命。 像太 阳这样 的普通 恒星， 在经历 几千万 到几十 亿年的 漫长演 化之后 ，热 
核反应 停止， 外 层物质 将逐渐 消散， 只留 下作为 核心的 白矮星 在缓慢 冷却并 黯淡下 
去。 质量 大得多 的恒星 则大不 一样， 它们 将在一 种极端 的壮丽 天象中 终结其 相对短 
暂 的一生 —— 整 颗恒星 在瞬间 爆炸， 亮 度飞升 数万倍 不等， 热核反 应所合 成的各 
种 元素被 高速抛 入星际 空间， 成为 下一代 恒星乃 至行星 和生命 形成的 原料。 这就是 
大质量 恒星的 超新星 爆发， 是 初始质 量大于 太阳约 8 〜 10 倍的恒 星的演 化结局 ，我 
国 北宋观 测到的 1054 年 “天关 客星” 就 是一个 著名的 事例。 爆炸后 往往会 在中心 
残存 一颗中 子星， 也有 可能是 黑洞， 甚至可 能什么 都不留 下来。 

1. 基 本图像 和难题 的产生 

大 质量恒 星的超 新星爆 发假说 最早是 1934 年由 Baade 和 Zwicky 提出的 ，目 
前 对它的 典型物 理图像 已经有 了初步 共识。 在大质 量恒星 的演化 终点， 中心 形成不 
再有 核聚变 释能的 铁核， 当 铁核增 长到质 量超过 钱德拉 塞卡极 限时， 引力坍 缩被触 
发。 由于高 密度、 高 温下重 原子核 的电子 俘获、 P 衰变 和光致 裂解， 坍缩进 一步加 
速， 内核 区片刻 间超过 核物质 密度， 核斥 力导致 一个向 外传播 的反弹 激波。 数值模 

拟 否决了 早年基 于反弹 激波的 “瞬发 爆炸”  (prompt  explosion) 假说 - 激 波在光 

致 裂解和 中微子 过程中 损失掉 大部分 能量， 仅传播 数毫秒 就在外 核区滞 留下来 。但 
进一步 的研究 发现， 核区 新生的 原中子 星会以 中微子 的方式 在瞬间 释放出 1053 尔 
格 量级的 能量， 这带来 了新的 希望， 只要能 用上这 部分能 量的约 1%， 就足 以使停 
滞 的激波 复活、 最 终将整 颗恒星 炸开， 这就是 “中微 子延缓 爆炸”  (neutrino-driven 
delayed  explosion) 假说。 

但是 难题出 现了， 研 究人员 进行了 几十年 的艰苦 尝试， 却 顶多是 徘徊在 成功的 
边缘， 总无法 在计算 机数值 模拟中 令人信 服地实 现大质 量恒星 的超新 星爆发 —— 它 
依然 只是一 个理论 假说， 在 可望而 不可即 的地方 “ 嘲笑” 着 人类的 本事！ 中 微子延 
缓 爆炸就 物理图 像而言 很有吸 引力， 也 确实在 超新星 1987A 的爆发 瞬间探 测到了 
理论所 预言的 中微子 (小 柴昌 俊因此 观测而 获得了 诺贝尔 奖)， 那么是 数值计 算的能 
力还不 够强大 、还 是什 么关健 的物理 被遗漏 了呢？ 而与此 相关的 一个问 题是， 中微 
子延 缓爆炸 是否就 是大质 量恒星 超新星 爆发的 唯一机 制呢？ 
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2.  延缓 爆炸的 难点、 进 展和替 代机制 

大 质量恒 星的超 新星爆 发是人 类正在 攻关的 最复杂 的数值 计算难 题之一 ，需要 
将核物 理和粒 子物理 过程、 极 端物态 方程、 广义 相对论 效应、 相 对论流 体力学 、中 
微子 输运等 一一 包罗 进去， 作为 输入的 恒星内 部结构 复杂， 计 算的时 间和空 间尺度 
跨越多 个量级 、要 求极 高的分 辨率。 我们 知道， 中 微子与 物质的 作用截 面微乎 其微， 
因此难 点在于 是否能 使中微 子流在 逃逸之 前沉积 下尽可 能多的 能量、 用以推 动激波 
克服下 落恒星 物质的 巨大冲 击压。 

近年 来开发 出了高 度完善 的中微 子输运 程序， 能 可靠模 拟从核 坍缩到 “ 爆发” 
全程复 杂的中 微子反 应和输 运过程 。 研 究中还 发现， 中 微子流 加热所 导致的 夹在新 
生中子 星和吸 积激波 之间的 热泡区 是强对 流的， 爆发的 心脏区 域在流 体力学 上高度 
不 稳定; 这一 方面增 加了中 微子流 的能量 沉积， 也 能降低 激波克 服下落 物质的 难度， 
而另 一方面 要求数 值模拟 至少是 二维、 最 好是三 维的， 大大增 大了计 算量和 算法的 
复 杂度。 新近的 进展是 引入了 吸积激 波的平 流声学 不稳定 机制， 计算 结果中 出现大 
尺度的 不对称 现象， 这带 来了一 线突破 的理论 曙光， 也 暗合脉 冲星反 踢和超 新星及 
遗 迹的一 些观测 事实。 但是， 受 到计算 能力的 限制， 还 无法同 时进行 高可靠 度的中 
微子输 运模拟 和高分 辨率的 三维流 体力学 模拟， 对微观 物理的 理解也 还在不 断加深 
中， 因此 目前的 任何计 算结果 都远未 具有足 够的说 服力。 

一些 研究小 组另辟 蹊径， 试图从 其他物 理现象 上取得 突破。 如在 数值模 拟中给 
新生 中子星 加上快 速的较 差自转 和极向 磁场， 如此便 会有环 向磁场 生成、 且 强度成 
非线 性增长 (磁 转动 不稳定 性)， 有可 能借此 提取出 转动能 来实现 爆发， 但该 机制所 
要求的 初始条 件与现 有的恒 星晚期 演化理 论不甚 符合。 也有 研究者 发现， 超 新星的 
爆发能 量或许 可以经 由新生 中子星 的声学 振荡来 提供。 

3.  更小 和更大 质量的 恒星？ 

超 新星的 理论研 究集中 在初始 质量约 11-25 倍太阳 之间的 恒星， 但是 该范围 
之外 的大质 量恒星 也会超 新星爆 发吗？ 近 年来对 这一问 题有了 更多的 关注。 

初始约 8 〜 10 倍太阳 质量的 恒星， 将 演化成 超渐进 巨星分 支星， 中心形 成的氧 
氖 镁核可 能因电 子俘获 而引发 坍缩。 氧氖 镁核最 外区的 密度梯 度陡， 且恒星 的外包 
层所 受束缚 松散， 利于激 波向外 传播。 新 近的数 值模拟 实现了  “电子 俘获超 新星” 
(electron-capture  supernova) 的中微 子延缓 爆炸！ 但 爆发能 量很小 ，抛出 的放 射性能 
源镍 56 也 极少。 令 人鼓舞 的是， 近 两年观 测到几 例奇特 的暗超 新星， 有可 能就是 
电子 俘获超 新星， 甚至导 致蟹状 星云的 “天关 客星” 也可 能与之 相关。 

初始约 25 倍太 阳质量 以上的 恒星， 它们的 最终命 运受恒 星演化 计算中 不确定 
因 素的影 响很大 ，比 如只能 用半经 验公式 描述的 星风损 失和双 星演化 中的共 同包层 
相。 如果在 演化过 程中物 质损失 较多， 仍然 会形成 中子星 并导致 超新星 爆发； 但如 
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果 恒星包 层的物 质损失 不大， 则生 成的铁 核质量 较大、 将直接 坍缩成 黑洞， 那么此 
时是 否还会 发生超 新星爆 发呢？ 遗憾 的是， 由于超 新星绝 大部分 发生在 河外， 极少 
有 超新星 的前身 恒星能 被探测 到从而 能推算 出初始 质量。 

银河系 最大质 量的恒 星初始 质量约 60 〜 120 倍 太阳， 它们 应在一 个亮蓝 变星阶 
段 中间歇 性抛掉 外包层 物质、 演化 成沃尔 夫-拉 叶星， 最 终可能 坍缩成 黑洞。 但对 
两 颗超新 星的前 身恒星 的观测 表明， 它们 爆发前 可能正 处在亮 蓝变星 阶段， 这与目 
前的 恒星演 化和超 新星理 论严重 冲突！ 

4.  “极超 新星”  (hypernova) 与 伽马暴 

伽马 暴作为 极端天 象可与 超新星 媲美， 是持 续数秒 的强大 的伽马 射线流 ，来自 
非 常遥远 的星系 (宇 宙学红 移多在 1 以 上)， 物理 上可用 以极端 相对论 速度运 动的喷 
流 物质来 解释。 大量观 测证据 表明， 多数 伽马暴 即长暴 也源自 大质量 恒星的 死亡事 
件； 特 别是， 最邻近 的几个 长暴被 观测到 伴随有 超新星 现象。 研究 发现， 这 些超新 
星 的爆发 能量比 普通超 新星要 大上约 1 个量级 ，中 微子 延缓爆 炸机制 显然是 无力驱 
动这些 “极 超新星 ”的。 

在伽 马暴长 暴起源 流行的 “坍 缩星”  (collapsar) 假 说中， 假设某 些大质 量恒星 (初 
始约 25 倍太 阳质量 以上) 演化到 终点时 核区有 较大的 自转角 动量， 于 是铁核 坍缩成 
自转 黑洞、 而 盘旋下 落的恒 星物质 形成吸 积盘， 这样就 有可能 从黑洞 的转动 或吸积 
盘 中提取 能量、 沿自转 轴产生 相对论 喷流。 这一物 理图像 被广泛 接受， 也开 展了大 
量的数 值模拟 工作。 然而， 相对论 喷流是 能冲破 恒星以 产生伽 马暴， 从能量 传递的 
角度看 却显然 不是让 整颗恒 星爆炸 的有效 机制， 为此又 提出用 吸积盘 的热盘 风来作 
为 补充。 而对 观测现 象的解 释表明 ，极超 新星的 前身恒 星已经 在前期 演化中 损失掉 
大 部分外 包层， 这 也是相 对论喷 流能冲 破恒星 的重要 条件， 但 外包层 物质损 失反过 

来又 会通过 磁制动 机制来 显著拖 慢核区 的自转 - 恒 星的演 化理论 被置于 两难的 

境地！ 

5.  是否有 “对不 稳定超 新星”  (pair-instability  supernova)? 

宇 宙早期 存在着 大量约 140 〜 260 倍 太阳质 量的超 大质量 恒星， 由于金 属丰度 
极低， 它们几 乎不遭 受星风 损失， 因此 将演化 出非常 大质量 的氦核 。氦 燃烧终 结后， 
高 温下生 成的大 量正负 电子对 将破坏 恒星的 结构稳 定性， 导 致恒星 坍缩， 而 氧燃烧 
产 生的能 量足以 使坍缩 反弹， 造 成能量 极大、 亮度极 高的恒 星爆炸 ，即 “ 对不稳 
定超新 星”。 这种 现象长 期以来 只是一 种理论 预言， 被 认为不 大可能 在现阶 段早已 
显 著金属 增丰的 宇宙中 存在。 然而最 近却捕 捉到了 一颗极 亮的超 新星， 它的 观测性 
质与 对不稳 定超新 星相当 吻合。 这是 又一个 例证， 在向 我们显 示着， 在大质 量恒星 
的超 新星爆 发这一 世纪难 题中， 还 将会有 多少的 大小谜 团等着 我们去 解开， 有多少 
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神奇 的中等 质量黑 洞探寻 


Exploration  of  Magically  Intermediate-Mass  Black  Hole 


黑洞是 广义相 对论预 言的一 种特别 致密的 天体， 它有一 个被称 为“视 界”的 封闭 
边界。 黑 洞中隐 匿着巨 大的引 力场， 以至 于包括 光子在 内的任 何物质 进入黑 洞的视 
界 后无法 逃脱。 黑洞的 这种特 殊性质 使得到 目前为 止我们 只能在 双星、 聚星、 星团和 
星系等 天体系 统中通 过引力 效应、 辐 射效应 和密度 效应等 方法找 到它们 存在的 证据。 

迄今 为止， 宇宙中 被天文 学家证 实存在 和普遍 接受的 黑洞有 两类。 一类 是恒星 
级 黑洞， 质量为 3 〜 20 倍太 阳质量 [1]， 极 少数几 个黑洞 候选体 的质量 为太阳 质量的 
几十倍 [2]， 它 们是由 30 〜 100 个 太阳质 量左右 的大质 量恒星 演化到 晚期， 耗 尽其核 
燃料 “死亡 ”后， 中心引 力过大 引起周 围物质 坍缩的 产物。 据 估计， 像银河 系这样 
的 星系中 可能有 1 千万个 这样的 黑洞， 但 绝大多 数无法 看见， 目前发 现的这 类黑洞 
有 20 多个， 且全部 存在于 由两颗 恒星组 成的双 星中。 当黑洞 吸积来 自伴星 的物质 
时就 会产生 X 射线 辐射 从而被 发现， 这样 的双星 被称为 X 射线 双星。 另一 类是处 
于 星系中 心的超 大质量 黑洞， 其质量 可达上 百万到 几十亿 个太阳 质量， 它们 通过吸 
积周 围的物 质而不 断长大 [3]。 长期 以来科 学家一 直猜测 介于两 者之间 质量为 太阳质 
量 几百倍 到几十 万倍之 间的中 等质量 黑洞可 能存在 ，但 是有关 这种中 等质量 黑洞是 
否 存在， 一直是 个具有 争论的 话题。 虽然已 经给出 很多候 选对象 [4]， 但是至 今被人 
们普 遍认可 的样本 极少。 所以， 中 等质量 黑洞的 探寻是 当今天 体物理 研究领 域未解 
决的 难题！ 

近几 年来， 天文 学家在 临近星 系发现 了一些 超亮的 X 射线 源， 其 X 射线 光度 
比 正常的 X 射线双 星要高 得多， 产生这 种超亮 X 射线辐 射的一 个最可 能的解 释是: 
这样的 天体系 统中存 在中等 质量黑 洞[5]。 比如 2009 年 7 月 1 日 《自 然》 杂 志报道 
法国空 间辐射 研究所 (CESR) 对星系 ESO  243-49 中一个 X 射线源 的研究 结果， 给出 
了 一个质 量大于 500 倍太 阳质量 的中等 质量黑 洞存在 的证据 [6]。 然而， 对超亮 X 射 
线源的 解释也 有其他 可能， 如正 常恒星 级黑洞 的超爱 丁顿吸 积等。 目 前能找 到中等 
质量黑 洞最可 能的场 所是球 状星团 的中心 ，天文 学家们 已经给 出了许 多可能 存在中 
等质 量黑洞 的球状 星团。 邻 近星系 M31 中的球 状星团 G1 就 是一个 最有可 能的候 
选体。 通 过使用 哈勃望 远镜等 的观测 资料， 这是 目前为 止唯一 通过动 力学方 法确定 
出中心 黑洞质 量的球 状星团 [7]。 另外， 该星团 中心的 X 射线发 射尤其 是同时 存在的 
射电发 射给出 了中等 质量黑 洞存在 的进一 步证据 [8,9]。 但 是由于 定位精 度较低 ，其 
X 射 线和射 电发射 是否来 源于同 一个对 象有待 证实。 
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目前关 于中等 质量黑 洞的形 成已经 提出了 三种可 能的物 理机制 来解释 。一 是小 
型 黑洞的 并合; 二是 球状星 团中恒 星碰撞 和并合 等强烈 相互作 用形成 的大质 量恒星 
演化 产生的 [1°];  B 是来源 于宇宙 第一代 大质量 恒星的 演化。 宇宙的 首批恒 星主要 
由原 初的氢 和氦两 种元素 组成， 大 量的数 值计算 和模拟 表明， 这样的 首批恒 星可以 
形成 质量非 常大的 个体， 有些可 达太阳 质量的 1000 倍， 甚至 更大， 部分大 质量的 
恒星 坍缩成 为早期 中等质 量黑洞 [11]。 然而， 以上 每种可 能都有 其说服 力和局 限性。 
天文学 家越来 越感觉 到这些 不易发 现的物 体比任 何人想 象的都 要神奇 ，中等 质量的 
黑洞 如何形 成还是 个谜。 

研 究人员 推测， 超大 质量黑 洞可能 是由很 多较小 的黑洞 相继合 并在一 起形成 
的， 所以 中等质 量黑洞 的发现 是检验 这种黑 洞形成 理论的 关键。 不仅 如此， 中等质 
量 黑洞的 探询将 填补黑 洞质量 的空白 ，为 恒星和 星系的 形成和 演化、 星团中 恒星的 
相互作 用和黑 洞物理 等的研 究提供 重要的 信息和 线索。 但是， 中等质 量黑洞 是普遍 
存在 的吗？ 如何找 到更为 行之有 效的方 法发现 它们？ 它们是 如何形 成的？ 这些仍 
然是 未解的 难题。 随着观 测设备 的不断 发展和 新方法 的不断 使用， 不 久的将 来天文 
学家 们将会 在这一 研究方 向上取 得丰硕 的研究 成果！ 
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脉 冲星： 难以 理解的 神 奇天体 


Pulsars:  Fantastic  Objects  But  Difficult  to  Understand 


脉冲 星是宇 宙中最 神奇的 天体。 它 的物理 本质、 磁层 结构、 辐射 机制和 辐射过 
程等都 是几十 年来没 有解决 的问题 。利用 脉冲星 探测星 际介质 和引力 波辐射 分别是 
脉 冲星天 文学应 用于天 体物理 研究和 基本物 理研究 的前沿 领域。 

脉冲星 是天空 中发射 周期脉 冲的天 体[1]。 发 射波段 通常在 无线电 波段。 通常认 
为， 脉冲 星是高 速旋转 的具有 强磁场 (104 〜 108 特 斯拉) 的中 子星。 大 部分脉 冲星的 
周期 在几十 毫秒到 几秒， 它们是 普通脉 冲星。 它 们因为 快速转 动而辐 射电磁 波和甩 
出大 量高能 粒子， 自 转逐步 变慢， 周期 变长。 普 通脉冲 星周期 变化率 为每年 1 微秒 
到每年 1 毫 微秒。 周期 变化率 大的脉 冲星是 比较年 轻的脉 冲星。 有一 部分脉 冲星转 
动特 别快， 周期短 于几十 毫秒， 甚 至达到 1.3 毫秒， 但 周期变 化率特 别小， 每年 1 
毫微秒 以下甚 至只有 0.1 皮秒， 这些 脉冲星 被称为 毫秒脉 冲星。 它们的 年龄特 别大， 
多 半与白 矮星、 中子星 或其他 种类的 天体组 成双星 系统。 近年在 Y 射线和 X 射线波 
段也探 测到几 十颗脉 冲星。 有些脉 冲星的 周期特 别长， 几 秒到十 几秒， 周期 变化率 
特 别大， 磁场 特别强 (109 特斯 拉)， 它们被 称为磁 星[2]。 

中子星 是大质 量恒星 (8 〜 30 个太阳 质量) 演 化终结 后通过 超新星 爆炸过 程中产 
生的。 已经 发现一 批年轻 脉冲星 与超新 星爆炸 后的遗 迹仍然 在一起 [3]。 我 国宋代 (公 
元 1054 年) 记录的 超新星 爆炸就 产生了 我们现 在看到 的蟹状 星云超 新星遗 迹及其 
中 心的脉 冲星。 中子 星是原 先恒星 的核心 部分。 爆 炸后， 物质状 态发生 剧变， 所有 
中 子聚集 简并在 一起， 构成了 一个巨 大的原 子核， 半 径只有 10 〜 15 千米， 质量有 
1.4 个 太阳那 么重， 密度高 达每立 方厘米 1014 克。 在宇宙 已知的 各类天 体中， 中子 
星 的密度 最高， 磁场 最强， 转动 最快。 1967 年， Jocelyn  Bell 和 Tony  Hewish 发现 
了脉冲 星[4]， 并 很快证 认出它 们是旋 转的中 子星。 这不 仅揭示 了宇宙 中这种 最极端 
的 物态， 还为大 质量恒 星演化 的物理 图像给 出了非 常明确 的终结 限制， Hewish 因 
此 获得了  1974 年 的诺贝 尔奖。 

实 际上， 超新星 爆炸产 生中子 星的详 细物理 过程目 前还没 有研究 清楚。 天文学 
家观 测到脉 冲星在 超新星 爆炸后 得到了 极高的 速度， 每秒 几百千 米到几 千千米 ，比 
起 它们的 前身恒 星几千 米到几 十千米 而言， 高出太 多了。 不难 想象， 中子星 诞生过 
程中有 一种物 理过程 使得中 子星被 有力地 “踢 出”。 在 超新星 爆炸过 程中， 核心区 
域坍 缩形成 的是由 中子构 成的中 子星还 是由夸 克物质 组成的 奇异夸 克星， 目 前也没 
有办法 判别。 目前能 够侦测 脉冲星 内部物 质的办 法主要 是通过 观测年 轻脉冲 星自转 
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速度 突变， 这被 认为是 中子星 内部超 流体与 中子星 壳层之 间应力 变化的 体现。 

由 于银河 系中有 大量的 恒星在 双星甚 至三星 系统中 。双星 系统中 的大质 量星演 
化形成 中子星 之后， 吸积伴 星物质 使其自 转周 期加速 到毫秒 量级， 成为 毫秒脉 冲星。 
毫秒 脉冲星 的磁场 较弱， 自转周 期极为 稳定， 有些 比地球 上原子 钟还要 稳定， 它们 
没有任 何自转 跳变， 可能成 为宇宙 中最为 精确的 时钟。 

中 子星转 动时， 在它偶 极磁场 的磁极 区域有 高能粒 子向外 流动。 这些粒 子不仅 
在几 十千米 的上空 辐射无 线电波 (称 为射 电)， 还在比 较远的 磁层区 域辐射 高能光 
子， 如伽马 射线。 令 人遗憾 的是， 科学家 目前仍 然没有 理解这 些粒子 如何被 加速到 
非 常高的 能量， 它们 又是如 何辐射 出无线 电波和 高能光 子的。 中子星 详细的 磁层结 
构 及其中 发生的 各种辐 射过程 至今还 是一团 迷雾。 光学和 X 射线 的图 像表明 ，脉 
冲 星的高 速运动 也会导 致中子 星磁层 的形变 。目 前能够 帮助理 解磁层 和辐射 物理的 
基本线 索是脉 冲星轮 廓及其 偏振、 脉冲 星单个 脉冲表 现行为 (如 漂移的 子脉冲 ，脉 
冲 模式的 变化， 间 隙性地 辐射脉 冲等) 等观测 资料。 
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脉 冲相位 


图 1 脉冲 星的磁 层结构 和可能 的粒子 加速区 (左) ， 脉冲 星射电 辐射束 的形状 和射电 轮廓形 
态 (右 上)， 脉冲 星高能 粒子外 流引起 的脉冲 星风云 (右 中)， 脉冲 星的高 能辐射 轮廓和 射电脉 
冲 的线偏 振位置 角的变 化曲线 (右 下)。 本图 由作者 综合各 种资料 合成。 

每 颗脉冲 星的脉 冲轮廓 都各有 特色， 有的 脉冲星 一个脉 冲周期 内有一 个脉冲 


.  320  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


峰， 有的有 两个、 三个、 四 个或五 个峰。 个别脉 冲星一 个周期 内甚至 有十几 个脉冲 
峰。 有的脉 冲星脉 冲辐射 有非常 强的线 偏振， 在 一些旋 转相位 上甚至 整个脉 冲线偏 
振可 以高达 100%。 有少量 脉冲星 的个别 脉冲成 分也表 现出非 常高的 圆偏振 (60%)。 
这 些偏振 特征是 宇宙中 其他任 何天体 所无法 比拟的 。从 已经观 测的脉 冲星偏 振轮廓 
可以 推断， 脉冲星 的偏振 辐射与 中子星 的磁力 线位形 有直接 关系， 中 子星辐 射脉冲 
的窗 口与自 转周期 有关。 有些 脉冲星 在一个 周期内 表现出 两个形 态不同 的脉冲 ，相 
隔半个 周期。 这两个 脉冲显 然来自 中子星 的两个 磁极。 

脉冲星 转动辐 射信号 的强度 表现为 脉冲， 辐射 频率非 常宽， 从几 十兆赫 兹到几 
十吉 赫兹， 并且所 有频率 的信号 几乎是 同时发 出的。 射 电脉冲 与高能 脉冲常 常有些 
相位 延迟。 这种 延迟是 因为辐 射区域 不同引 起的。 

不同 频率的 射电辐 射进入 星际介 质之后 ，星 际介质 对脉冲 信号产 生几个 方面的 
作用。 第一 是色散 (或 称为频 散)， 即脉冲 信号的 群速度 在低频 波段比 高频波 段慢， 
使低频 波段的 脉冲相 对滞后 到达。 我们可 以利用 这个特 征判断 脉冲信 号来自 天体而 
非 地球上 的人为 干扰， 还可 以利用 它来研 究星际 气体介 质的电 子密度 分布。 第二是 
散射， 因 为星际 介质的 密度不 均匀及 折射率 变化， 脉冲 信号会 经过略 微不同 的途径 
到达 我们， 表现 出指数 拖尾。 脉冲星 的距离 越远， 观 测频率 越低， 散射 特征越 明显。 
第 H 是闪 烁效应 ，即 脉冲星 与星际 介质的 相对运 动时脉 冲信号 在不同 频率和 不同观 
测时间 表现出 强度的 变化。 利用这 种效应 可以探 测星际 介质的 团块特 征尺度 和相对 
运动 速度。 第四是 法拉第 效应， 即脉 冲星的 偏振辐 射经过 星际介 质时， 因为 介质中 
有磁场 和热电 子使辐 射的偏 振面发 生旋转 。利用 脉冲星 的法拉 第旋转 效应和 色散效 
应， 可以探 测星际 介质中 的磁场 分布。 如果 没有脉 冲星做 探针， 星际 介质中 的电子 
密度分 布和磁 场分布 和星际 介质中 的气体 团块的 (湍 流) 特征都 是非常 难以测 量的。 
目前 仅仅利 用了一 些强的 脉冲星 对银河 系太阳 附近几 千光年 范围内 的星际 介质做 
了一些 测量。 对银河 系更大 范围内 的星际 介质我 们还没 有其他 太好的 办法， 需要利 
用大 型射电 望远镜 对更多 弱一些 的脉冲 星进行 观测。 

两颗大 质量恒 星组成 的双星 系统最 后可能 演化成 为白矮 星-中 子星双 星系统 
或双 中子星 系统。 Hulse 和 Taylor 在 1974 年发 现的第 一例脉 冲星双 星系统 PSR 
B1913+16 就是 由两颗 中子星 组成的 [5]。 它为双 星系统 的恒星 演化提 供了新 的终结 
状态。 通过测 量脉冲 星的脉 冲到达 时间的 变化， Taylor 精确推 算出两 颗中子 星的质 
量。 因 为中子 星的引 力场特 别强， 当两颗 中子星 靠得非 常近， 它们的 各种引 力效应 
都 会特别 明显。 比如， 广义 相对论 预言， 引 力场的 扰动会 产生引 力波， 双中 子星系 
统的 轨道会 因为这 种引力 波辐射 而逐步 变小。 多年 的观测 表明， PSRB1913+16 的 
轨道 确实在 变小， 首次 间接说 明了引 力波的 存在， 确认 爱因斯 坦的广 义相对 论是描 
写强引 力相互 作用的 理论。 为此， Hulse 和 Taylor 在 1993 年获 得了诺 贝尔物 理奖。 
最近 发现的 双脉冲 星系统 [6],PSR  J0737-3039, 比 B1913+16 的引 力效应 还要强 几倍， 
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几 年的观 测就可 以非常 精确地 (99.95%) 测定 多个后 开普勒 参数， 多角 度检验 相对论 
引力理 论[7]。 双脉冲 星系统 还为探 测脉冲 星磁层 提供了 契机。 

毫秒脉 冲星自 转的超 常稳定 性使它 成为宇 宙中最 为精确 的时钟 。测 量多 颗毫秒 
脉冲星 的脉冲 到达时 刻及其 变化可 以解算 出脉冲 星与地 球之间 的相对 位移。 地球和 
脉冲星 感受到 宇宙中 各种引 力波产 生这种 微小但 可测量 的相对 移动。 目前国 际上有 
几 个小组 (澳大 利亚、 美国、 欧洲) 都在利 用这种 原理企 图直接 测量星 系超大 质量黑 
洞并合 产生的 引力波 [8]， 冲 击诺贝 尔奖。 

脉冲星 研究带 给我们 的惊喜 是如此 之多， 也 是其他 天体物 理领域 无法比 拟的， 
这主要 是因为 中子星 是极端 的天体 物理实 验室。 如果现 在一定 要总结 一下， 你会发 
现， 我们除 了知道 脉冲星 的一些 基本观 测事实 之外， 我们 几乎对 所有的 “ 为什么 
(Why)” 和 “如何 (How)” 都无法 回答。 比如， 我 们不清 楚中子 星诞生 的物理 过程， 
不 清楚它 们如何 具有高 速度， 如何 具备了 极强的 磁场， 不清楚 其内部 结构和 组成， 
不清楚 为什么 年轻脉 冲星会 发生自 转跳变 ，不清 楚它们 的外围 磁层结 构和粒 子加速 
过 程和辐 射过程 。利 用脉冲 星进行 星际介 质的探 测和引 力波的 探测也 不断刷 新我们 
的物理 疆域。 因为有 如此多 未知谜 团等待 解开， 神奇的 脉冲星 还会给 我们带 来更多 
惊喜！ 
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脉 冲星高 速运动 的疑难 

The  Puzzle  of  the  High  Velocity  of  Pulsars 

天 文学家 可以通 过各种 办法测 量天体 的运动 速度。 一 般恒星 (指 处在核 心氢燃 
烧的主 序阶段 恒星) 的平均 速度约 为每秒 30 千米 。自 1969 年脉 冲星发 现以后 ，天 
文学家 非常惊 讶地发 现脉冲 星的速 度非常 之高， 大部分 都在每 秒几百 千米左 右[1，2]， 
个别 脉冲星 的速度 甚至超 过每秒 1000 千米。 比如， 著名的 吉他星 云中的 脉冲星 
B2224  +  65[3], 极高的 速度在 周围的 星际气 体中激 起弓形 激波， 就像 快艇在 水面上 
飞掠 过后的 水波。 如图 1 所示， 2001 年 时脉冲 星顶端 的激波 相比于 1994 年 明显往 
前推进 了很多 [4]， 由 此测到 脉冲星 B2224  +  65 的速度 为每秒 1640 千米。 


图 1 吉他星 云中的 脉冲星 B2224  +  65 的高 速运动 [4]。 


脉 冲星是 大质量 主序恒 星死亡 后核心 部分坍 缩后的 产物。 如果没 有其他 作用， 
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脉冲星 速度应 该与它 的前身 主序星 一样， 而不 是我们 实际看 到的这 么快。 问 题是为 
什么 脉冲星 的速度 比主序 星快那 么多？ 有什么 机制能 将脉冲 星加速 到每秒 几百千 
米甚至 上千千 米的高 速度？ 

最初 天文学 家认为 双星中 的脉冲 星在诞 生时， 可能 会被甩 出去， 即轨道 破裂可 
能 给脉冲 星一个 较高的 速度。 但计算 表明， 双星 轨道破 裂导致 的速度 一般不 大于每 
秒 100 千米。 近年来 的观测 证据表 明脉冲 星的高 速度来 源于其 诞生时 不对称 的超新 
星 爆炸。 如 果爆炸 在某个 方向上 物质或 辐射抛 射的多 一些， 那 么处于 核心的 中子星 
会获得 一个反 方向的 反冲力 而得到 加速， 就 像足球 被踢飞 一样。 这个 踢出速 度可以 
很大， 达到每 秒上千 千米。 比如前 面提到 的吉他 星云， 除了脉 冲星和 弓形激 波外， 
其右 下方还 有一个 超新星 遗迹。 这个 超新星 遗迹是 超新星 爆炸时 抛射的 物质， 在天 
空背景 中的速 度一般 很小。 脉冲星 B2224  +  65 诞生时 的位置 在该超 新星遗 迹的中 
心， 但因为 不对称 爆炸获 得每秒 1640 千米 的踢出 速度， 诞生后 跑出了 超新星 遗迹。 
即使脉 冲星双 星系统 的很多 观测事 实也要 用中子 星诞生 时的踢 出过程 来解释 ，比 
如， 一些脉 冲星或 其伴星 的自转 轴与双 星轨道 角动量 方向不 一致， 某 些双星 系统有 
很大 的偏心 率等。 它们 都要求 脉冲星 诞生时 有较大 的踢出 速度。 很多近 的超新 星及其 
遗迹的 直接观 测也显 示出超 新星爆 炸的不 对称， 与 脉冲星 踢出的 观测证 据相当 吻合。 

虽然 脉冲星 高速度 踢出的 证据是 确凿无 疑的， 但 踢出的 物理起 源却仍 然不清 
楚。 理论上 可能的 踢出机 制有如 下几种 [5]:  1) 流体动 力学驱 动机制 [6]。 坍缩 的超新 
星核中 流体动 力学不 稳定性 使得核 内质量 分布不 对称， 从而在 超新星 爆炸时 产生不 
对称 的物质 抛射， 使中 子星获 得反冲 的踢出 速度。 这种 机制作 用时标 估计应 该比较 
短 ，约 100 毫秒， 也就 是说在 100 毫秒内 不对称 物质抛 射就结 束了。 目前我 们还不 
太清楚 其内部 具体物 理作用 过程。 2) 磁场- 中微子 驱动机 制[7]。 大 质量恒 星核心 
在坍缩 过程中 释放的 引力能 99% 都转化 为中微 子辐射 出去。 如果中 子星有 不对称 
的超强 磁场， 就 会导致 不对称 中微子 辐射， 从 而使中 子星获 得踢出 速度。 这 种踢出 
机 制要求 中子星 初始磁 场强于 1015 高斯。 有些特 殊的脉 冲星， 比如 磁星， 可以具 
备这 种磁场 强度。 一般脉 冲星的 初始磁 场能不 能有这 么强目 前并不 清楚。 这 种机制 
的 作用时 标约为 1 秒。 3) 中子星 诞生后 的电磁 驱动机 制[6,8]。 如果脉 冲星的 磁偶极 
子是偏 心的， 当其旋 转时， 磁偶 极辐射 会带走 动量， 从而 对脉冲 星有反 冲作用 ，产 
生踢出 速度。 这种机 制要求 中子星 初始周 期小于 1 毫秒。 正常 脉冲星 初始周 期一般 
都大于 10 毫秒 ，但我 们并不 清楚中 子星在 诞生时 是否有 一个自 转快速 减慢的 过程。 
这种 机制作 用时标 较长， 约 107 秒。 显然， 不同的 机制作 用时标 不同， 并与 脉冲星 
的 基本物 理参数 有关， 如 初始自 转周期 和初始 磁场。 我 们目前 并不清 楚脉冲 星的踢 
出 时标， 也不 知道脉 冲星的 初始自 转周期 和初始 磁场， 因此很 难判定 哪种机 制对脉 
冲星的 高速度 起主导 作用。 如 果通过 某种方 法确定 了踢出 机制， 我们 就可以 限制脉 
冲星 的初始 周期和 磁场， 以 及超新 星爆炸 的具体 过程。 这对超 新星爆 炸和中 子星形 
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成的 研究有 重要的 帮助。 

最近 的研究 揭示了 脉冲星 踢出速 度与自 转轴方 向之间 的关系 。自 转轴与 踢出速 
度 方向的 一致性 取决于 初始自 转周期 与踢出 时标 之间的 比值 。如 果踢出 时标 远大于 
初始 周期， 踢出 过程中 垂直于 自转轴 方向的 反冲力 会在中 子星自 转中被 平均掉 ，最 
终 的踢出 速度就 与自转 轴方向 一致； 反 之则不 一致。 一 些年轻 脉冲星 星风云 (从脉 
冲星抛 射出来 的粒子 与周围 星际介 质相互 作用的 产物) 呈现围 绕自转 轴的环 状对称 
分布 。对 这些星 风云的 高精度 X 射线成 像观测 (如蟹 状星云 Crab 和船帆 座星云 Vela， 
见图 2) 可以定 出年轻 脉冲星 的自转 轴方向 [9]。 一 些年轻 脉冲星 的自转 轴与踢 出速度 
方 向大概 一致。 简单计 算可以 推断这 些年轻 脉冲星 的初始 周期一 般小于 100 毫秒。 
一些脉 冲星双 星系统 的轨道 参数也 可以用 于限制 自转踢 出关系 。计算 表明一 些长周 
期 (几 秒) 脉冲 星的自 转踢出 方向不 一致。 这些观 测事实 表明踢 出时标 应该在 几百毫 
秒到 1 秒左右 [1()]， 与流体 动力学 机制或 磁场中 微子机 制基本 符合。 


图 2  ChandmX 射线 望远镜 对年轻 脉冲星 星风云 的观测 [9] 。左 图是蟹 状星云 Crab， 右图是 

船帆 座星云 Vela。 

脉 冲星高 速运动 的踢出 物理机 制研究 远远没 有结束 。目前 的大量 研究集 中于超 
新星 爆炸过 程细致 的模拟 计算。 这是一 个极其 复杂的 磁流体 动力学 问题， 模 拟的计 
算量非 常巨大 。对不 同踢出 机制在 爆炸过 程中的 作用进 行模拟 可以研 究踢出 速度具 
体依 赖于哪 些初始 参量， 从 而检验 踢出机 制物理 上的合 理性。 
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难以确 定的中 子星内 部结构 

The  Internal  Structure  of  Neutron  Stars 


中子星 是一种 密度比 原子核 还高的 天体； 其质量 一般和 太阳质 量相当 ，但 半径 
却只 有十千 米左右 。通 常认为 ，中子 星是恒 星演化 至晚期 而留下 的一种 可能的 遗骸。 
当大质 量的恒 星将内 部的燃 料用尽 之后， 会通过 超新星 爆发结 束自己 作为主 序恒星 
的生命 历程， 成 为中子 星或者 黑洞。 到目前 为止， 人们 总共探 测到了 近两千 颗中子 
星， 观 测到了 丰富的 中子星 表现和 特性。 然而， 中子星 的内部 结构却 一直是 困扰着 
天体 物理和 理论物 理学者 的难题 [1]。 目 前人们 关于中 子星内 部结构 的推测 各种各 
样， 总 结在图 1 中； 大体 上可以 分为常 规中子 星和夸 克星两 大类。 


超子星 


夸克 混合星 


常规 中子星 


奇异星 


色超导 奇异夸 克物质 
(u，d,s  夸 党） 


2SC 

poj 

^  CFL-K+ 
CFL-K0 


LOFF 


CFL 


具有 7T 凝聚 
的 中子星 


Fe 

106  g/cm3 
1011  g/cm3 
1014  g/cm3 


H/He 大气层 


核子星 


10km 


图 i 人们目 前猜测 的中 子星内 部结构 [2]。 

中子星 的理论 研究是 早于观 测的， 然而对 中子星 结构的 认识至 今却没 有停止 
过。 20 世纪 30 年代 已经提 出了中 子星概 念了； 认为中 子星是 一类密 度与原 子核密 
度 相当的 天体， 主 要成分 为自由 中子。 1967 年第 一颗射 电脉冲 星被发 现之后 ，当 
时人 们就意 识到： “ 脉冲星 就是理 论上早 就预言 的中子 星”。 可见， 中 子星研 究是理 
论与观 测很好 结合的 例子。 随着观 测资料 的不断 丰富， 人们对 中子星 的内部 结构有 
了 更多的 了解。 中子星 从表面 往下， 大 致可以 分为大 气层、 外 壳层、 内 壳层、 中子 
物 质区和 内核。 大 气层所 占的质 量相比 于整个 中子星 质量来 说可以 忽略， 但 却决定 
了 中子星 表面的 热光子 辐射谱 特性。 壳层 主要由 原子核 构成， 其中内 壳层含 有超流 
中子。 中子物 质区只 有相对 少量的 质子和 电子， 中子也 以超流 体的形 式存在 ，而质 
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子可能 处于超 导态。 内核因 其密度 已经超 过了原 子核的 密度， 可能大 量出现 了带奇 
异数的 超子， 也可 能出现 解禁的 夸克。 

由以 上结构 所描述 的中子 星俗称 “常 规中子 星”； 不过， 这一图 像也存 在些问 
题。 比 如说， 脉冲 星有一 个重要 的观测 性质， 就 是自转 周期突 跳现象 (glitch)， 也就 
是说脉 冲星在 某些时 刻自转 会突然 加快， 然 后马上 又逐步 恢复。 开始的 时候， 人们 
认为 这可以 用中子 星内壳 层中的 超流中 子和普 通物质 之间耦 合导致 的角动 量转移 
来 解释， 但 后来又 发现一 类所谓 的自转 周期的 “慢 突跳” 现象 却很难 在此框 架中理 
解。 此外， 观 测到的 某些中 子星的 长周期 进动现 象也难 以用这 种常规 中子星 模型解 
释。 再比 如说， 脉冲 星磁层 的射电 辐射模 型中， 较 流行是 所谓的 “真空 间隙” 模型， 
因 为它能 使人们 很自然 地理解 脉冲星 射电辐 射中观 测到的 一种特 殊现象 —— 漂移 
子 脉冲。 然而， 真空 间隙的 存在却 要求星 体表面 的粒子 的束缚 能要足 够高， 但常规 
中子星 表面的 电子或 离子却 无法达 到这么 高的束 缚能。 这 些问题 使人们 意识到 ，中 
子星 的内部 结构可 能比我 们先前 的推测 更复杂 。事 实上， 在几倍 核物质 密度状 态下， 
强子之 间如何 作用？ 密度大 于原子 核密度 的中子 星内核 的组成 究竟是 什么？ 这至 
今尚无 定论， 需要 进一步 研究。 

与 中子星 结构问 题紧密 相关的 另一个 方面是 关于基 本粒子 性质的 研究。 20 世 
纪 60 年代 逐步建 立起来 的粒子 物理标 准模型 认为： 轻 子和夸 克是基 本费米 粒子， 
它们之 间通过 交换规 范玻色 子而产 生相互 作用。 在 80 年代， 人们在 强子夸 克模型 
的基 础上研 究了夸 克物质 (即 以夸克 为主要 成分而 构成的 物质) 的 性质， 意 识到由 
u (上) 、 d (下) 和 s (奇 异) 三 味夸克 组成的 奇异夸 克物质 可能比 56Fe 原子核 更稳定 。如 
果 这一猜 想是正 确的， 那么几 乎全部 由奇异 夸克物 质组成 的天体 —— 奇异 夸克星 
(简 称奇 异星， 或夸 克星) 就可能 比主要 由强子 构成的 常规中 子星更 稳定。 值 得一提 
的是， 由于夸 克星在 观测上 能够表 现为脉 冲星， 区别于 常规中 子星的 夸克星 也就成 
为 脉冲星 的另一 种可能 的物理 模型。 

有 必要指 出的是 ，将脉 冲星看 作常规 中子星 这一流 行观点 的形成 是有一 定的历 
史原 因的。 中子 星的理 论研究 开始的 时候， 质子 和中子 被认为 是基本 粒子， 因而脉 
冲星一 经发现 就被认 为是中 子星； 而 夸克星 的理论 却发展 较晚。 即便 如今， 不少学 
者已 经习惯 于将脉 冲星类 天体统 称为中 子星。 但 当涉及 中子星 内部的 细节结 构时， 
学者们 又依据 物态的 不同将 中子星 模型细 分为两 大类， S 卩： 常 规中子 星和夸 克星。 

夸克 星可以 具有和 常规中 子星相 近的极 限质量 ，也 同样可 以是超 新星爆 发的产 
物， 并且可 以解释 很多常 规中子 星模型 所难以 解释的 现象。 比如， 在 有可能 的参数 
范围内 ，利用 固态夸 克星的 星震可 以很自 然地解 释脉冲 星的自 转周期 突跳和 巨大能 
量 的同时 释放; 夸克星 表面的 夸克受 到强作 用束缚 ，且电 子受到 非常强 的电磁 束缚， 
它 们都有 足够高 的束缚 能形成 “ 真空间 隙”； 夸克星 表面很 可能不 存在普 通物质 (这 
样的 裸夸克 星表面 就不会 有原子 谱线产 生)， 而 迄今为 止确实 没有可 信的证 据显示 
观测到 脉冲星 类天体 的原子 谱线。 不过， 由于人 们还无 法根据 第一性 原理严 格给出 
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在几倍 原子核 密度范 围内夸 克物质 的性质 ，所以 夸克星 的研究 不可避 免地需 要引入 
对其 物态的 一定程 度上地 假设， 以 及在这 些假设 下的一 些待定 参数。 

如前 所述， 不管作 为常规 中子星 还是夸 克星， 中子 星内部 结构如 何都还 是没有 
根 本解决 的疑难 问题。 我们至 今还不 能排除 所有中 子星都 是夸克 星的可 能性。 关于 
未来的 研究， 一 方面， 我们 对基本 强相互 作用还 需要有 更深入 的实验 和理论 研究， 
另一 方面， 我们也 要努力 通过更 灵敏的 观测手 段得到 脉冲星 更丰富 的观测 现象。 

最后值 得强调 的是， 中 子星内 部结构 的问题 依赖于 人们未 来对于 QCD (量 子色 
动 力学) 相图 的认识 (如图 2)， 而 后者因 QCD 低 能严重 的非微 扰效应 而至今 仍是挑 
战粒 子物理 学家的 难题。 反过 来讲， 将中 子星作 为一类 极端的 天体实 验室， 势必将 
丰富 我们对 基本强 作用的 理解。 夸克 物质的 物态也 是当今 人们关 心的热 点话题 。研 
究 发现， 类似 于低温 金属中 电子配 对的超 导态， 夸克物 质中的 夸克也 可能配 对形成 
超 导态； 这类 超导态 称为色 超导。 不过， 由于夸 克星内 部夸克 之间的 相互作 用可能 
比 原先推 测的强 得多， 不 利于形 成色超 导态， 所以 还有一 种看法 认为： 夸克 之间强 
的耦合 可能使 夸克在 位形空 间凝聚 成团、 且在低 温时呈 现固态 [1]。 


图 2 中子 星物质 的状态 依赖于 QCD 相图 [3]。 
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The  Study  of  the  Magnetic  Fields  on  Stars 


大家 知道， 太 阳上有 黑子、 耀斑和 磁暴等 磁活动 现象， 那 么在其 他恒星 上是不 
是 也会有 类似的 现象发 生呢？ 

1946 年， 美国天 文学家 H.  W.  Babcook 首次 用大望 远镜的 折轴摄 谱仪测 出了室 
女座 78 星的 磁场强 度约为 1  500 高斯。 这 是除太 阳外第 一次测 得的恒 星磁场 。从 
此 以后， 天 文工作 者对恒 星磁场 进行了 大量的 观测和 研究， 发 现了很 多磁场 强度高 
达几千 乃至几 万高斯 的恒星 ，而 我们 知道太 阳表面 的普遍 磁场强 度仅约 1 〜 2 高斯。 
表面具 有强磁 场的那 些恒星 被称为 磁星， 而其中 磁场有 变化的 叫做磁 变星。 理论预 
言， 所 有恒星 表面都 应存在 磁场， 但 是大多 数恒星 视亮度 太暗， 表面 场强又 太小， 
很 难精确 测定。 

对晚 星恒星 而言， 其表 面的活 动性， 如 黑子、 耀 斑以及 星冕的 X 射线 辐射等 
都是由 其表面 磁场决 定的。 正是 由于磁 场对恒 星大气 外层的 加热， 才 使其具 有活动 
性 的辐射 特征。 对于大 质量的 OB 星， 也 是由于 其表面 磁场的 存在， 我们才 有可能 
观测到 它们不 寻常的 X 射线 辐射； 同时， 表面 磁场的 存在也 是解释 主序前 恒星形 
成的 关键。 


1. 恒星表 面磁场 的测量 

为 了深入 研究恒 星表面 磁场的 特性， 我们需 要测定 不同质 量恒星 表面的 磁场。 
恒星表 面磁场 强度的 测量主 要有塞 曼致宽 和偏振 这两种 方法。 即根据 恒星光 谱中谱 
线的塞 曼分裂 (塞 曼效 应)， 和谱线 或一定 波段内 连续谱 的圆偏 振程度 来测定 恒星表 
面 的磁场 强度。 用圆偏 振方法 测到的 是恒星 表面的 纵向磁 场强度 [1]。 此外， 我们还 
可以用 塞曼多 普勒成 像的方 法来确 定恒星 表面的 磁场分 布和演 化[2]。 

对于晚 星恒星 表面的 磁场， 我们通 常用原 子谱线 (特别 是红外 谱线) 的塞 曼效应 
来 测量， 到 目前为 止已经 测定了 一批晚 星恒星 的表面 磁场， 观 测结果 显示， 这些恒 
星表 面的磁 场强度 一般为 kG 量级 [3]。 对 于非常 晚型的 恒星， 如褐矮 星等， 由于缺 
少原 子谱线 ，主 要采用 分子谱 线的塞 曼致宽 来测量 。图 1 展示 了对晚 星恒星 EVLac 
的观测 结果， 其塞 曼致宽 效应很 明显。 而 对早型 恒星， 特别是 0 和 B 型星， 由于 
其 表面可 观测谱 线数目 很少， 而 且这些 谱线通 常很宽 且混有 发射线 成分， 而 使谱线 
轮廓 变形， 其表 面的磁 场都用 圆偏振 方法来 测量。 最近 几年， Hubrig 等人 [4] 利用 
ESO 的 VLT 望 远镜的 FORS1 偏 振仪测 量了一 批早型 星表面 的磁场 强度。 但是 ，采 
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图 1 恒星 EV  Lac 中 的塞 曼致宽 现象， 以 及与其 他温度 比较接 近的不 活动恒 星的光 谱比较 [1]。 

2. 磁 场的产 生机制 

在过去 的几十 年里， 我们在 所有光 谱型的 恒星表 面都测 到了强 磁场， 对 这些恒 
星表 面磁场 存在的 解释通 常有两 种模型 [6] : 

(1)  发电机 模型： 认为磁 场是由 恒星的 发电机 机制产 生的， 且这 一过程 通常发 
生在恒 星表面 的对流 区域； 或 由较差 自传引 起的强 剪切效 应产生 磁场。 

(2)  化石 (fossil) 模型： 认为恒 星表面 的磁场 是在主 序前的 演化过 程中由 发电机 
产 生的； 或者是 在恒星 形成过 程中， 星际 物质的 磁场被 冻结并 保留了 下来。 此模型 
必须 假定这 些磁场 在恒星 各种结 构演化 过程中 能生存 下来； 同时， 一般还 假定， 在 
一定程 度上， 磁通 量是守 恒的。 

尽管 发电机 理论能 重现晚 型主序 和巨星 表面的 磁场观 测特征 ，但 是不能 解释大 
质 量恒星 表面的 强磁场 来源， 因为 这些大 质量恒 星的表 面是以 辐射为 主的。 有模型 
提出， 在 这些恒 星的表 面小的 对流区 可能有 发电机 存在， 但是 这些模 型遇到 的最大 
困难是 不能重 现观测 到的磁 场特征 ，早型 星表面 简单的 磁场结 构以及 不存在 强的质 
量 -磁场 强度， 或者周 期-磁 场强度 的相关 性的观 测事实 不支持 发电机 模型。 对于 
质 量小于 0.35从0的 恒星， 其 表面是 完全对 流的， 一般认 为它像 刚体一 样转动 ，因 
此， 不可 能有类 太阳的 发电机 产生。 而观测 表明， 这些恒 星的活 动性非 常强， 且 
在 其表面 观测到 了很强 的磁场 ，所 以有理 论指出 这些表 面完全 对流的 冷星的 磁场可 
能是 由非类 太阳的 发电机 产生。 

Ap/Bp 恒星的 表面有 KG 的 强磁场 ，有 理论认 为这些 磁场可 能是在 恒星形 成时, 
由于 磁场被 冻结而 保留下 来的。 这一 假设目 前得到 了观测 证实。 最近， 人们 在这些 


用 更高分 辨率的 偏振光 谱仪， Silvester 等人 [5] 却没 有在 这批恒 星上探 测到很 强的磁 
场。 因此， 对 早型恒 星表面 磁场测 量方法 的可靠 性还有 待于进 一步的 研究。 
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恒星的 前身星 (HerbigAe/Be 星) 的表 面也测 到了强 度相似 的磁场 ，从定 性的角 度看， 
两者的 磁场特 性完全 相同。 同时， 理论 研究还 表明， 白矮 星表面 磁场的 范围、 结构 
和 强度， 至 少从定 性的角 度看， 与从 有磁场 的主序 A 和 B 型恒 星演 化而来 是一致 
的， 这表明 白矮星 表面的 磁场也 可能是 化石起 源[6]。 如 果把这 一假设 推广到 更大质 
量的 0 和早 B 光谱型 恒星， 它们 也具有 辐射的 表面， 我们期 望能观 测到更 多的恒 
星 有表面 磁场。 由 于这些 大质量 恒星通 常最后 演化到 超新星 爆发， 形 成中子 星或黑 
洞。 如果 中子星 表面的 磁场也 是化石 起源， 那么这 些恒星 表面磁 场的相 关信息 ，将 
有助于 我们进 一步了 解中子 星表面 的磁场 ，以及 磁星和 强磁场 的射电 脉冲星 在物理 
上， 有 何本质 区别这 个热点 问题。 

总之， 尽管近 年来在 了解恒 星表面 磁场和 演化方 面取得 了很大 进展， 但 还存在 
很多 问题， 如不同 光谱型 恒星表 面磁场 的产生 机制之 间有何 本质的 差别， 磁 场在恒 
星的形 成和演 化过程 中起何 重要作 用等， 需要 进一步 的观测 和理论 研究。 
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恒 星和它 的行星 的磁相 互作用 


The  Magnetic  Interaction  Between  a  Star  and  Its  Planets 


自从 第一颗 太阳系 外行星 51  Peg  b 被发 现以来 [1]， 世界各 国的天 文研究 机构对 
这个新 兴的研 究领域 投入了 大量的 人力和 物力， 使得这 一领域 在十几 年的时 间里得 
到了 迅速地 发展。 目前， 在太阳 系外行 星研究 领域， 很 多新的 研究分 支正在 逐渐成 
长， 尽 管它们 还面临 着许多 困难。 恒星和 它的行 星的磁 相互作 用就是 这样一 个新的 
研究 课题， 对于那 些离宿 主恒星 比较近 的热类 木行星 (0.1 天 文单位 以内) ，它 们基本 
处在 宿主恒 星的阿 尔芬半 径内， 这样的 条件允 许行星 的磁球 与恒星 表面的 磁场发 
生 直接的 磁相互 作用。 不过， 这样 的活动 现象是 不容易 被探测 到的。 首先， 这种磁 
相互作 用可能 很弱； 其次， 这 种磁相 互作用 和恒星 本身的 磁场活 动纠缠 在一起 。所 
以， 这项 工作势 必是太 阳系外 行星研 究领域 的一个 难题。 

研究 恒星和 行星的 磁相互 作用可 以帮助 我们了 解热类 木行星 的形成 、迁 移和演 
化， 同时， 它还 为我们 发现和 测定行 星的磁 场提供 了一条 间接的 途径， 这使 得我们 
有机 会来探 索行星 的内部 结构和 理解行 星大气 的流体 动力学 行为。 

在 2000 年， Cuntz 等人 [2] 对恒 星和 它的行 星的相 互作用 进行了 初步的 理论研 
究， 揭 开了这 项研究 工作的 序幕。 他们 的结果 表明， 恒 星和离 它很近 的热类 木行星 
之 间的磁 场相互 作用可 以增强 恒星本 身外层 大气的 磁活动 ，他 们还估 计了这 种相互 
作用的 强度。 到了  2003 年， Shkolnik 等人 W 发表 了对 这种磁 相互作 用的第 一次观 
测和 结果。 他们 利用高 色散分 光方法 (分 辨率 i?=110000) 监测 了几个 密近的 太阳系 
外行星 系统的 色球活 动指标 Call (电 离钙) HK 线的线 心发射 情况， 发 现其中 一颗样 
本星 HD 179949 的 Call  HK 线的 线心发 射流量 随着行 星的轨 道周期 (3.1 天) 发生周 
期性的 变化， 而且这 个变化 持续了  100 多个轨 道周期 (参 见图 1)。 这 种变化 是恒星 
和 行星发 生磁相 互作用 而导致 恒星色 球加热 的有力 证据。 不过， 当时 他们并 没有完 
全排 除这是 恒星本 身磁活 动的自 转调制 现象， 所以 ，需要 进一步 的观测 验证。 后来， 
这个科 研小组 对更多 的太阳 系外行 星系统 进行了 后续观 测[4]， 他们发 现除了 
HD179949 以外， 在 U  And 上 也发现 了随行 星轨道 周期变 化的恒 星色球 活动。 这是 
又一个 有关恒 星和行 星磁相 互作用 的有力 证据。 到了  2008 年， 他们 又有了 新的结 
果[5]。 对于 HD179949, 共有六 个观测 历元， 在其中 四个观 测历元 发现了  Call  HK 
线 心发射 与行星 轨道周 期同步 变化， 而在剩 余的两 个观测 历元， 他 们发现 Call  HK 
线心发 射与恒 星的自 转周期 (7 天) 同步 变化。 对于 U  And， 也观 测到了 同样的 现象。 
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这些研 究结果 表明， 他们在 2003 年第一 次发现 的恒星 色球活 动随着 行星轨 道周期 
变 化确实 是由恒 星和它 的行星 之间的 磁相互 作用引 起的。 同时， 这也 表明恒 星和其 
行星的 磁相互 作用有 时处在 “开” 的 状态， 而有时 又处在 “关” 的 状态， 这 样的结 
果 很可能 是由恒 星的磁 场结构 在整个 恒星的 磁活动 周中发 生了变 化所导 致的。 


r  orb 

图 1 太阳 系外行 星系统 HD179949 的恒星 与行星 的磁相 互作用 在恒星 色球活 动上的 体现。 

在 图中， 横轴代 表轨道 位相， 纵轴 代表归 化后的 K 线剩余 流量。 

除 了恒星 色球层 以外， 近 年来， 有关 这项课 题的观 测研究 已经扩 展到了 恒星冕 
区和光 球层。 2008 年， Saar 等人 利用 Chandra 空间望 远镜在 HD  179949 上探测 
到了 第一个 由于和 行星相 互作用 而造成 的恒星 X 射线 活动， 进一步 证实了 前文中 
Shkolnik 等人在 色球层 探测到 的磁相 互作用 信号。 他们 发现在 Call  HK 线心 发射增 
强的 位相处 X 射线 流量 增强了  30%, 这 表明恒 星和行 星的磁 相互作 用也会 引起星 
冕 活动的 变化。 2009 年， Pagano 等人[7] 利用 CoRoT (对 流、 自转 和行星 凌食) 空间 
望远镜 的长时 间覆盖 (112 天) 的高精 度测光 资料对 CoRoT-2 的 黑子活 动进行 了细致 
的分析 研究， 他们 发现恒 星的流 量有一 个位相 调制的 变化， 而 这个变 化的周 期恰好 
是行星 的轨道 周期。 这个结 果说明 在恒星 光球上 也可能 存在恒 星和行 星的磁 相互作 
用 现象。 

从上 面取得 的成果 来看， 在密 近的太 阳系外 行星系 统中， 确实存 在恒星 和热类 
木 行星的 磁相互 作用。 但是， 要想 透彻理 解恒星 和行星 磁相互 作用的 过程， 推测行 
星 磁球的 特性， 我们 还有很 长的路 要走。 首先， 这类研 究需要 一流的 观测设 备来支 
持。 对光 球层恒 星黑子 活动的 观测， 需 要极高 的测光 精度， 这 一般得 使用空 间光学 
望 远镜来 实现； 对色 球层活 动增强 现象的 观测， 要求 很高的 光谱分 辨率， 这 需要使 
用大 的望远 镜和昂 贵的高 色散摄 谱仪； 对冕 层加热 现象的 观测， 也 得使用 空间的 X 
射线望 远镜。 其次， 每次 观测必 须得覆 盖完整 的轨道 周期， 而且， 只 有观测 多个历 
元后才 能肯定 是否观 测到了 恒星和 行星的 磁相互 作用， 因为恒 星磁活 动的自 转调制 
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往 往与恒 星和行 星的磁 相互作 用混杂 在一起 ，我 们需要 多个观 测历元 才能清 晰地区 
分这两 种活动 现象。 这 就需要 对每一 个单一 目标星 进行长 时间的 观测。 以上 两点表 
明， 从 事恒星 和行星 的磁相 互作用 的观测 研究工 作是长 期的并 且昂贵 的实验 课题。 
相信在 未来， 随着 更多天 文观测 设备的 投入， 我 们会获 得大量 的有关 恒星和 行星的 
磁相互 作用的 资料， 从而 可以正 确理解 热类木 行星的 形成、 迁移和 演化， 以 及这类 
行星 磁场的 性质。 
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尚 未探测 清楚 的磁化 星 际介质 

Magnetized  Interstellar  Medium 


星 际介质 是不均 匀地分 布于星 际空间 的气体 成分， 非常 稀薄， 自 由电子 密度约 
为每立 方厘米 0.01 个， 温度最 高可达 8000K[1]。 星际 介质中 浸透了 磁场。 磁 场与部 
分电 离的星 际介质 “ 冻结” 在 一起， 成 为磁化 的星际 介质。 星 际介质 气体冷 却收缩 
可以 形成分 子云， 收 缩过程 中密度 增加， 磁 场强度 也随之 增强。 星际 空间还 有一些 
自 由电子 密度高 或者磁 场强度 大的电 离气体 云团， 如 大质量 恒星周 围的电 离氢区 
(HII 区)。 相 对论电 子在银 河系磁 化星际 介质中 运动产 生很强 的同步 辐射。 最近宇 
宙微 波背景 偏振观 测发现 ，银河 系的同 步辐射 和自由 电 子的韧 致辐射 是观测 数据中 
最主要 的前景 污染。 因此， 理解银 河系的 磁化星 际介质 不仅对 理解银 河系的 各种物 
理过程 有重要 意义， 而且 对宇宙 学有非 常大的 帮助。 另外， 高 能宇宙 线在银 河系磁 
场中 传播时 被银河 系磁场 偏转， 要理解 宇宙线 粒子的 起源和 传播， 银 河系星 际介质 
中的磁 场是不 可缺少 的基本 知识。 

磁化 星际介 质有两 种主要 的观测 方法， 一是测 量大量 射电源 的法拉 第旋率 [2]， 
二是在 多个频 率上测 量弥漫 射电辐 射的偏 振[3]。 目前， 虽然人 们对磁 化星际 介质已 
经有 一定的 认识， 但 仍有很 多问题 需要将 来进一 步观测 研究。 

偏振电 磁波在 磁化介 质中传 播时， 可以被 分解成 左旋圆 偏振波 和右旋 圆偏振 
波。 两种 偏振波 传播的 相速度 不同， 因此穿 过介质 后二者 之间形 成了相 位差， 输出 
重 新合成 后表现 出线偏 振面的 偏转， 即 法拉第 旋转。 偏 振面旋 转角度 的大小 与法拉 
第 旋率成 正比， 与 电磁波 波长的 平方成 正比。 这 里的法 拉第旋 率是沿 着视线 方向的 
磁场 强度和 电子密 度的乘 积在整 个路径 上的积 分值。 视线 方向的 规则磁 场越强 ，电 
子密度 越大， 路 径距离 越长， 法拉 第旋率 越大。 波长 越长， 发 生偏转 的幅度 越大。 
将 射电源 在多个 频率观 测到的 偏振角 与波长 的平方 进行线 性拟合 ，可 测出该 射电源 
的 法拉第 旋率。 如 果能够 通过其 他办法 得到电 子密度 分布的 信息， 那 么就可 以推出 
视线 方向的 磁场。 将很 多方向 上的测 量综合 起来， 有可 能构造 出弥漫 磁化星 际介质 
中 大尺度 磁场的 模型。 

银河系 弥漫介 质中的 磁场可 以分解 为相干 尺度约 为几千 光年的 规则磁 场和小 
尺度的 不规则 磁场或 者随机 磁场。 目前银 河系大 尺度的 规则磁 场仅仅 测量了 H 分之 
一银盘 ，整 个银河 系盘中 的大尺 度磁场 仍需要 一个模 型描述 [2] 。由 于缺 乏观测 限制， 
模型 还需要 进一步 完善。 通 过大量 脉冲星 和河外 射电源 的多频 率偏振 观测， 人们原 
则上 可以得 到银河 系大尺 度规则 磁场的 结构。 目前 有两个 主要问 题需要 解决： 
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(1) 能够 观测的 射电源 的数目 太少， 空间 覆盖率 不高； （2) 银 河系电 子密度 分布很 
不 清楚。 解决 第一个 问题， 需要更 高灵敏 度更高 分辨率 的望远 镜来探 测到更 多的偏 
振源。 未 来的平 方千米 射电阵 (由多 个天线 构成的 阵列， 有效 接收面 积约为 1 平方 
千米， 简称 SKA) 可 以观测 到大量 脉冲星 和河外 偏振射 电源， 所以第 一个问 题基本 
可以 克服。 第 二个问 题非常 困难， 构造一 个能准 确反映 银河系 弥漫电 离气体 复杂分 
布的 模型是 现在很 多科学 家研究 的目标 [3]。 

通过研 究脉冲 星和河 外射电 源法拉 第旋率 的结构 函数可 以得出 随机磁 场的湍 
流性质 [4]。 但是由 于法拉 第旋率 与磁场 和电子 密度都 有关， 现 在的研 究一般 假定二 
者之 间没有 耦合， 互相 独立， 这样可 以得出 磁场的 性质。 随机 磁场的 能谱特 征以及 
能 量注入 尺度还 没有在 较大的 范围内 (几千 光年) 测量 清楚。 湍 流磁场 的能量 注入尺 
度究 竟多大 ，是几 百光年 还是几 光年？ 湍 流由超 新星爆 发引起 还是致 密电离 氢区引 
起？ 可以 通过其 他手段 (如 斯托 克斯参 量观测 统计) 来研究 湍流性 质吗？ 未来的 
SKA 以及现 在发展 起来的 频谱偏 振计和 现在正 在发展 的法拉 第旋率 综合方 法可能 
会 有助于 人们进 一步理 解磁场 的湍流 性质。 

多个频 率上测 量弥漫 射电辐 射的偏 振是研 究银河 系磁化 星际介 质的另 一种办 
法。 由于 不同辐 射区磁 场结构 不同， 弥 漫辐射 具有不 同的内 秉偏振 状态。 在 任何一 
个天空 方向观 测的弥 漫辐射 是从太 阳到银 河系边 缘路径 上各处 辐射的 总和。 来自不 
同 距离的 偏振辐 射会因 为传播 路径上 的磁介 质被不 同程度 地旋转 ，叠 加后导 致消偏 
振。 因为 法拉第 旋转和 消偏振 效应， 在低 频段只 能观测 到银河 系中本 地附近 的弥漫 
射电 辐射的 偏振。 高频段 的观测 可以看 得更远 一些。 

最近对 银河系 盘面弥 漫射电 辐射的 偏振观 测还发 现了法 拉第屏 (Faraday 
screenf1。 法拉第 屏是磁 化的星 际介质 团块。 它 们在射 电总功 率辐射 图上几 乎无法 
看清， 但 它们将 弥漫辐 射的偏 振方向 改变了 很多。 沿 着法拉 第屏的 方向， 弥 漫辐射 
的偏 振强度 表现出 局部变 强或者 变弱， 偏振位 置角相 对于周 围背景 有系统 性的偏 
离。 弥漫的 偏振辐 射可以 是法拉 第屏的 前景和 背景， 是 来自比 法拉第 屏更近 和更远 
的星际 介质所 产生的 辐射。 法拉 第屏本 身不贡 献偏振 辐射。 观 测到的 偏振是 前景叠 
加上经 过法拉 第屏旋 转过的 背景。 如 果前景 和背景 本来的 偏振位 置角基 本相同 ，因 
为法拉 第屏的 旋转会 使观测 的偏振 比周围 没有法 拉第屏 作用的 区域弱 一些。 研究观 
测 到的偏 振强度 和偏振 位置角 ，可 以估算 出前景 和背景 的强度 以及法 拉第屏 本身产 
生的 法拉第 旋率。 但是， 磁场 和自由 电子之 间如何 耦合， 法拉 第屏的 详细物 理参数 
等， 还需要 进一步 深入的 研究。 

我们 在中德 银道面 6 厘米偏 振巡天 过程中 发现了 几个法 拉第屏 [6]。 通过 观测灵 
敏度极 限估计 出电子 密度的 上限约 为每立 方厘米 0.8 个， 而视 线方向 规则磁 场的下 
限约为 6 微 高斯， 磁 场总强 度要更 大些。 注 意到， 分子 云磁场 强度正 比于电 子密度 
的 0.5 次方 [7]， 典型 的电离 氢区电 子密度 为每立 方厘米 1 个， 磁场为 几个微 高斯。 
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法 拉第屏 的电子 密度如 此之小 ，为 什么磁 场反而 更强？ 法拉第 屏统计 上讲应 该有类 
似 强度的 垂直视 线方向 磁场， 即使相 对论电 子密度 很小， 也应该 产生同 步辐射 ，但 
为什么 没有观 测到？ 法 拉第屏 是如何 维持动 力学平 衡的？ 磁 场在其 中起着 怎样的 
作用？ 法拉 第屏在 银河系 中的分 布是怎 样的？ 到目 前为止 ，人 们仅仅 发现了 十几个 
法拉 第屏， 还远远 不能解 答所有 这样的 疑问。 目 前进行 的各种 银道面 的偏振 巡天预 
计 应该发 现更多 的法拉 第屏， 可以 加深人 们对磁 化星际 介质的 理解。 
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无处不 在的磁 场与星 际介质 动力学 

Ubiquitous  Magnetic  Fields  and  Interstellar  Dynamics 

磁场 在星际 空间中 可以说 是无处 不在， 广泛 影响着 各种天 体无力 现象。 从恒星 
形成， 宇 宙射线 的加速 与传播 ，太阳 耀斑的 生成， 伽马 射线的 爆炸， 吸 积盘的 发生， 
到各 种传输 过程等 。很难 找到一 个领域 与磁场 是不相 关的。 即 使一些 传统很 少触及 
磁场的 领域， 比 方说， 最 近研究 显示， 谱线 强度以 及化学 丰度， 磁 场的影 响也不 
可小觑 [1，2]。 星 际介质 中磁场 的存在 引出很 多新的 问题， 比如， 宇宙 中相干 磁场最 
大 尺度有 多大？ 磁 场是如 何并以 多快的 速度产 生的？ 磁场是 如何在 几十个 秒差距 
到数百 千米的 尺度上 影响星 际动力 学的？ 磁能 是如何 转移给 粒子并 加热粒 子的？ 

与磁流 体动力 学相关 的问题 

要 想了解 磁场， 最关键 的三个 基本问 题是： 湍流中 的磁场 动力学 （磁湍 流)； 
磁 场的放 大机制 (发 电机理 论)； 以及磁 场的拓 扑变换 （磁重 联)。 这 三个问 题是实 
际上 密切相 关的。 在 最近几 年中， 发电机 理论的 主要进 展是与 湍流相 关的。 关键 
问 题是： 发电 机理论 的准确 数学表 述式是 什么？ 速度 和磁场 的相关 性对磁 场的产 
生 有什么 作用？ 

另外， 磁场 的放大 过程中 必然需 要拓扑 变换。 长期 以来， 磁重 联研究 中一个 
主要 难题就 是理论 模型所 预期的 磁重联 速率与 实际需 要相差 太远。 传统 Sweet- 
Parkei •模 型中， 相反方 向的磁 力线相 互接近 的速度 取决 于欧姆 扩散率 //, 即 
Vm/A。 这里 」 为相互 靠近的 反向磁 力线建 的距离 (见图 1)。 考 虑到质 量守恒 ，磁 
力线 间的物 质必须 被喷离 出去， 意味着 由此可 以得出 Sweet-Parker 模 
型下的 磁重联 速率为 因为 在天体 环境中 &通 常很大 (银河 系中为 
1020  ),  Sweet-Parker 模型下 的磁重 联速率 小到可 以忽略 不计。 一种 提高磁 重联速 
率 的可能 就是尽 量减少 比 方说， Petscheck  (1964) 的 X 磁重联 [5]， 可是 这种模 
型只 适用于 无碰撞 情形， 意味 着其对 应尺度 远远小 于天文 尺度。 而 天文环 境中需 
要的 是大尺 度上的 快速磁 重联。 直到 1999 年， Lazarian  &  Vishniac 发现在 湍动的 
磁场中 [6]， 磁 重联的 速率不 再受限 于欧姆 扩散率 这个微 观量， 而取 决于磁 场的随 
机 游走。 而 磁场随 机游走 的统计 性质则 由湍动 的统计 性质而 决定。 并且， 在兰维 
的磁 场中， 许多 磁力线 可以同 时接近 而重联 (见图 1)。 为了更 好地理 解湍流 区的磁 
重联， 人们正 在朝数 值模拟 和实验 室研究 两方面 努力。 

这些基 本问题 的回答 与从分 子云的 碎裂到 原恒星 以及吸 积盘的 形成， 整个恒 
星形 成过程 中的一 系列问 题密切 相关。 恒星形 成中的 一个重 要问题 就是如 何除去 
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图 1 上) 在 Sweet-Parker 的磁 重联模 型中， 磁 重联区 的外向 流限于 欧姆扩 散率决 定的窄 
域， 因而 大大限 制了磁 重联的 速率； 中 ） 3D 湍 流中， 多组磁 力线可 以同时 重联； 下) 湍动 
模 型中， 外 向流取 决于磁 场的随 机游走 (Lazarian  &  Vishniac  1999)。 

磁场。 星际 介质一 般都是 高度磁 化的， 一般认 为其磁 压强大 于气体 压强。 在恒星 
形成理 论中， 衡量 磁场作 用的一 个重要 参数是 磁临界 质量： 。 其中, 
0 是磁 通量， q 取决于 密度与 磁场的 分布， 是一 个数值 系数。 在 冷中性 介质中 
(CNM),  ju^M/M ^<0.16^, 而分子 云的與 缩需要 ~>1, 这显 然意味 着大部 分磁场 
需要从 分子云 中被耗 散掉。 而大 量研究 显示， 在恒星 形成区 的磁通 量耗散 速度要 
比经 典的双 极扩散 所允许 的要快 很多。 Shu  et  al.  (2007) 提出 超电阻 率下双 极扩散 
的概 念其核 心实际 是快速 磁重联 [8]。 总而 言之， 要想 解决恒 星形成 中的理 论问题 
了解磁 重联， 磁 湍流， 双极扩 散这些 过程及 其相互 作用是 关键。 如 何从观 测上确 
定 磁场？ 

显而 易见， 很多问 题的不 确定性 是源于 我们对 实际天 体环境 的磁场 知之甚 
少， 因为 我们目 前现有 的探测 磁场的 手段确 实非常 有限。 而 且每种 方法都 有其局 
限性。 塞 曼效应 测定法 受限于 谱线的 多普勒 展宽， 因而 只适用 于致密 暗云； 法拉 
第旋转 测量的 是视线 方向磁 场强度 与电子 密度的 乘积， 但是 电子密 度分布 存在很 
大 的不确 定性； 还有 就是基 于尘埃 在磁场 中有序 排列谓 之有序 尘埃测 定法。 塞曼效 
应 测定法 和法拉 第旋转 测量都 只能给 我们视 线方向 磁场的 信息； 而 有序尘 埃测定 
法 测到的 是天体 中磁场 的二维 投影。 这 些年来 在尘埃 有序排 列理论 方面已 有了长 
足 进展， 已 成为普 遍接受 的一种 星际磁 场探测 手段。 

1949 年， Hall 和 Hiltner 分 别通过 星光的 偏振观 测发现 星际尘 埃的排 列是有 
序的 [9，1()]。 没过 多久， 人们就 意识到 尘埃的 长轴是 垂直于 磁场排 列的。 之后 ，尽 
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M；=l  M；=0  M/=-l 

图 2 示 意图给 出在- 光束照 射下， 两 能级的 粒子其 基态排 列是如 何变为 有序的 。变量 M 
是 角动量 沿磁场 方向的 投影。 当 光束沿 着磁场 方向入 射时， 辐射光 会有效 减少亚 态 M=  ±  1 
上的 粒子， 增 加亚态 M=0 上的 粒子， 导致系 统出现 垂直磁 场方向 的净角 动量。 

管经过 一些像 L.  Spitzer,  E.  Purcell 这样的 天体物 理大师 尝试， 因为 其涉及 的物理 
过程的 复杂， 相应 的理论 发展还 是长期 滞后。 直到 最近， 对 尘埃有 序排列 的理解 
才渐渐 清晰。 有兴趣 的读者 可以参 见一些 近期的 综述， 如 Lazarian  2009 和 那里的 
文献 [11]。 尽管现 在对尘 埃有序 化已有 深入的 认识， 可是由 于尘埃 组成、 结 构及其 
环境 的不确 定性， 尘埃有 序化排 列与磁 场指向 并不是 简单的 一一 对应 关系。 一个 
关键的 问题是 要证明 尘埃是 否超顺 磁的并 且总是 有序排 列的。 例如， 由尘 埃表面 
H2 形成所 引起的 Purcell’s  pinwheel  torques[12] 的影 响有 多强？ 为了回 答这个 问题， 
需 要比较 由有序 排列的 尘埃给 出的磁 图与其 他方法 得到的 磁图。 因此， 发 展探测 
弥 散介质 中磁场 的新方 法非常 重要。 作为 本章的 结尾， 我将 在下面 简要地 介绍我 
们最近 发展的 一种新 技术， 并 给出这 种技术 的优势 和还须 解决的 问题。 

微 观粒子 (原 子以及 离子， 分子， 以 下为简 化统称 粒子) 有序排 列是研 究弥散 
星 际介质 磁场的 一种新 技术， 例如， 星际 和星系 际气体 / 等离 子体的 磁场。 

这项 技术基 于粒子 在基态 或亚稳 态的角 动量有 序排列 (Yan  &  Lazarian  2008b 
和那里 的文献 )[2]。 由 于粒子 在这些 状态的 寿命非 常长， 各向 异性辐 射引起 的非热 
分布 会受到 弱磁场 (1G<5<  0.1|iG) 的影 响。 粒子角 动量有 序排列 (以 下简 称有序 排列) 
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在观测 上表现 为发射 线和吸 收线的 偏振。 很多基 态或亚 稳态存 在精细 或超精 细结构 
的 粒子都 会产生 有序的 排列， 引起 的偏振 度在某 些情况 下超过 20%。 对吸 收线， 
偏振 的方向 平行或 垂直于 磁场在 天球上 的二维 投影， 而对发 射线则 要复杂 得多。 我 
们的工 作揭示 可以通 过分光 偏振观 测来研 究磁场 ，而这 项技术 可以运 用到从 可见光 
和紫 外波段 到红外 / 射电 波段。 这 项技术 的独特 之处是 它可以 给出磁 场在三 维空间 
中的 指向。 适 用的对 象相当 广泛， 可以是 行星际 磁场， 也可以 是星周 磁场， 以及星 
际 的和星 系际的 磁场。 这是 个新兴 的研究 领域， 我们预 期它在 不久的 将来会 迅速发 
展 起来。 目前 ，研究 仅限于 简单光 学薄的 情况。 辐射转 移是否 会完全 平均掉 出射偏 
振？ 如 果碰撞 不能忽 略时会 怎样？ 能 否将其 影响定 量化？ 可 以将这 个技术 扩展到 
更 多的谱 线吗？ 例如， 分子谱 线和其 他波段 ，如 X 射线 波段的 谱线？ 这些 都是将 
来 理论研 究需要 解决的 问题。 现阶 段主要 需要观 测来带 动这一 领域的 进展。 先对容 
易的目 标进行 测试性 的观测 (例 如， 彗星 和木卫 一)， 然 后把该 领域带 到星际 介质磁 
场研 究的最 前沿。 这方 面的研 究极其 重要而 又长期 滞后。 因 而其进 展可以 激励天 
体物理 学家对 星际磁 场研究 方向的 努力。 

致谢 感谢 云南天 文台姜 登凯博 士帮助 翻译和 整理本 文稿， 感 谢国家 天文台 
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星际 弥散带 的起源 

The  Origin  of  Diffuse  Interstellar  Bands 


1.  引言 

弥散 星际带 (diffuse  interstellar  bands  ； 简称 DIB) 的 起源是 天文学 分光研 究中长 
期悬 而未决 的难题 之一。 早在 20 世 纪初， 美 国女天 文学家 黑格尔 〜 首次在 恒星光 
谱的 5780 和 5797 埃处观 测到了 两条明 显的宽 吸收带 (lA=l(T1()m)。 随后的 一系列 
研究表 明这些 吸收带 的波长 与目标 源的视 向速度 无关， 而强度 则与背 景目标 源连续 
谱的红 化量及 距离正 相关， 因 此可推 断它们 来自于 星际空 间而不 是恒星 本身。 这些 
吸 收带比 通常的 恒星吸 收线宽 且边界 弥散， 因此 被称为 弥散星 际带。 随着观 测技术 
的不断 提高， 天文学 家探测 到越来 越多的 弥散星 际带。 迄今 为止， 已 经发现 了接近 
四 百条， 它 们的光 谱特性 多样。 一 个普遍 接受的 观点是 这些吸 收带来 自于星 际空间 
某 些含碳 的复杂 分子。 如果该 观点被 证实， 弥散 星际带 是人类 获得的 星际空 间中存 
在分 子的最 早观测 证据。 

不难 想象， 如此 众多的 弥散星 际带蕴 含了何 等丰富 的天体 物理学 信息。 成功破 
解这 些弥散 星际带 的载体 是何种 物质， 必将对 人类认 识星际 介质的 成分、 物 理环境 
及其 经历的 化学过 程产生 重大、 深远的 影响。 然而， 尽 管弥散 星际带 发现已 将近一 
个 世纪， 期间开 展了大 量的研 究[2,3]， 但 天文学 家依然 沮丧地 发现他 们甚至 还不能 
确切地 认证其 中任何 一条。 随着 红外和 射电天 文学的 发展， 越 来越多 的星际 分子被 
探 测到， 但是 没有一 种分子 能够完 美地解 释弥散 星际带 的观测 特性。 “是什 么物质 
产生弥 散星际 带？” 成为天 文学极 富挑战 性的世 纪难题 之一。 

2.  弥 散星际 带的观 测特性 

多年来 对不同 目标源 弥散星 际带的 搜寻工 作[4,51 已 经积累 了大量 的观测 资料， 
使得我 们对其 光谱特 性有了 一个比 较清晰 的认识 。弥散 星际带 分布在 从近紫 外到近 
红外一 个宽广 的波长 范围内 (4  000 〜 13  000A)， 宽度从 2CHT1 到 lOOcnT1 不等， 其中 
最 强的一 条位于 4430A 处。 研究弥 散星际 带的本 征轮廓 是认证 其载体 的必要 步骤， 
然 而这并 不是一 件轻松 的工作 。原 因是目 标光谱 可能穿 过视线 方向上 多个不 同视向 
速度、 不 同物理 环境的 云气， 而且 一条弥 散星际 带可能 由一种 或者多 种分子 的众多 
波长相 近的精 细结构 谱线吸 收混合 而成， 这使得 弥散星 际带轮 廓的分 析异常 复杂。 
开展弥 散星际 带的轮 廓分析 需高分 辨率、 高信 噪比的 光谱， 并 且必须 首先分 析其中 
的 KI、NaD 星际吸 收线的 多普勒 成分以 排查视 线方向 上可能 产生吸 收的云 气的数 
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目。 1975 年， 美 国天文 学家赫 比格在 他的经 典论文 [6] 中首 次对 弥散星 际带的 轮廓进 
行了 分析， 随后 大量的 研究表 明弥散 星际带 是非对 称的， 有着非 常延展 的线翼 ，其 
中 某些还 存在子 结构。 此外， 本 征轮廓 和相对 强度随 着目标 源的不 同而可 能有所 
变化。 

弥散 星际带 可以看 做是消 光曲线 上的精 细结构 ，它 的一个 重要特 征是等 值宽度 
与色 余成正 相关。 对 不同的 弥散星 际带， 该相 关性并 不完全 等同。 值 得一提 的是， 
这个 正相关 关系并 不十分 严格， 有 少数天 体甚至 严重偏 离这个 关系， 其中可 能蕴含 
的 重要天 体物理 信息还 有待进 一步的 研究。 另外， 弥散 星际带 的强度 还与一 些中性 
气体如 HI、 Nal、 Cl、 K  I 的 柱密度 成正相 关而与 氢分子 柱密度 无关。 部 分研究 
者还调 查了弥 散星际 带强度 与紫外 2175A 消光特 性及红 外发射 带的相 关性， 但未 
获得 明确的 结论。 

随 着观测 数据的 增多， 天 文学家 还研究 了弥散 星际带 的统计 性质。 他们 根据谱 
带轮廓 与强度 以及强 度与红 化间的 相关关 系对弥 散星际 带进行 了分类 。这些 统计分 
类有助 于了解 弥散星 际带载 体的多 样性。 

有天 文学家 把注意 力投向 搜寻银 河系外 的弥散 星际带 。这 项工作 的困难 在于河 
外 的弥散 星际带 通常都 很弱， 而且需 要想办 法扣除 前景银 河系的 污染。 利用 现有观 
测 设备， 人 们已经 在大小 麦哲伦 星云、 M31、 M33、 NGC  5128 等河 外星系 中探测 
到 了一些 较强的 弥散星 际带， 并 且发现 在这些 河外星 系中， 单 位红化 的弥散 星际带 
强 度与银 河系存 在差异 ，这表 明弥散 星际带 载体的 形成和 演化与 所处的 天文、 物理、 
化 学环境 (如尘 气比、 紫 外辐射 场等) 有关。 

也有天 文学家 者尝试 在一些 富含分 子的星 周包层 中搜寻 弥散星 际带。 如果成 
功， 弥散星 际带在 不同物 理环境 下展现 的光谱 特征将 对其认 证提供 重要线 索。 但至 
今 为止， 结果 却令人 沮丧。 在主序 前星、 碳星和 行星状 星云中 至今未 确切探 测到弥 
散星 际带。 然而， 在红矩 形星云 (the  red  rectangle  nebula) 光学 光谱中 发现的 几条位 
于光学 红端强 发射线 引起了 研究者 的注意 。虽然 这些发 射线和 弥散星 际带一 样还未 
得到 认证， 但有 趣的是 它们的 峰值波 长与几 条强弥 散星际 带非常 接近。 它们 是否来 
自 于同一 载体？ 这还是 个未解 之谜。 

3. 弥 散星际 带的可 能载体 

很早人 们就发 现弥散 星际带 在几乎 所有方 向上都 观测到 ，并 且不 同的弥 散星际 
带有 着不同 的光谱 特性。 这表 明它们 的载体 在化学 上是稳 定的并 且不止 一种。 由于 
弥散 星际带 强度与 红化正 相关， 天文学 家曾普 遍认为 固态尘 埃是弥 散星际 带的载 
体， 如 早期一 个比较 流行的 观点是 弥散星 际带源 于星际 颗粒中 的杂质 (如 Ca 和 Na 
原子 )。 然 而随后 观测研 究发现 该相关 关系与 红化率 (取 决于 尘埃的 成分) 无关， 而且 
没 有观测 到弥散 星际带 的偏振 。这 些结果 表明导 致星际 消光的 尘埃颗 粒不太 可能是 
弥散 星际带 的直接 载体。 
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分 子作为 可能载 体的观 点可以 追溯到 20 世纪 30 年 代弥散 星际带 刚发现 不久。 
当时人 们还没 有意识 到星际 空间中 分子的 多样性 ，只提 出一些 简单的 气态分 子作为 
候 选体， 包括 C02、 Na2、 NaK、 NH4、 负氢离 子等。 这些提 议都没 有很强 的依据 (通 
常仅 仅基于 某条弥 散星际 带的波 长和某 种分子 跃迁的 实验室 波长相 近)， 很 快就被 
后续的 研究所 否定。 因此 在此后 很长一 段时间 都是固 态尘埃 颗粒起 源的观 点占主 
导。 然 而随着 20 世纪 70 年 代射电 天文学 的飞速 发展， 天文学 家探测 到了大 批星际 
分 子并意 识到星 际空间 中 各种化 学过程 能够有 效地合 成多种 分子， 这 促使天 文学家 
在 探寻弥 散星际 带的可 能载体 时把注 意力转 移到复 杂的气 态分子 。这 些分子 很可能 
富含碳 元素， 因 为含碳 分子能 解释弥 散星际 带的广 泛性， 而弥 散星际 带轮廓 中的子 
结 构可能 部分来 源于碳 同位素 13C 造成 的波长 偏移。 

近 年来天 文学家 普遍认 为最有 可能产 生弥散 星际带 的分子 包括碳 链分子 、富勒 
婦 (fullerenes) 、 多环 芳香烃 (polycyclic  aromatic  hydrocarbons ; 简称  PAHs)。 加拿大 
天文 学家道 格拉斯 [7] 首先 指出 线性碳 链分子 C„(5^n<15) 能够 产生波 长大于 4428A 
的吸 收带。 随 后的实 验和理 论研究 表明， 某些长 链分子 ，如 C„H„「、 HC„CN+、 
HC2„+1N+、 HC2„N+， 能够在 多条弥 散星际 带波长 处产生 吸收， 因此可 能是其 载体。 
但目前 还没有 直接证 据显示 这些长 碳链分 子在星 际空间 存在而 且数目 充裕。 此外， 
众多 碳链分 子发射 线的确 切波长 还有待 实验室 测量。 1985 年， 美国 科学家 克罗托 
领导 的小组 [8] 发现了  C6Q (富勒 烯的一 种)， 并因此 获得诺 贝尔化 学奖。 由于 C6 。非常 
稳定， 克罗 托等大 胆猜测 它可能 广布于 宇宙中 并产生 所谓的 弥散星 际带。 然 而实验 
发现 C6Q 在光 学波段 的吸收 极弱， 因此不 可能是 弥散星 际带的 载体。 另 一方面 ，由 
于 C6() 的 电离能 很低， 其 在宇宙 中更可 能以离 子的形 式广泛 存在。 研 究表明 C6()+ 可 
能是 9577 和 9632A 处两条 弥散星 际带的 载体。 问 题是至 今天文 上还未 探测到 C6()+ 
的其 他吸收 特性。 也 有科学 家提出 C6QHm(m 可 能高达 30) 作为 弥散星 际带的 可能载 
体， 但目前 对这些 分子的 光谱特 性并不 清楚。 PAHs 是 由多个 苯环组 成的化 合物。 
20 世纪 70 年 代天文 学家在 红外波 段探测 到一些 宽发射 特性， 并 认为是 来自于 
PAHs。 这些发 射带在 星际介 质中被 广泛观 测到， 由 此多个 研究小 组猜测 气态的 
PAHs 是弥 散星际 带的可 能载体 [2，'  此外， 在红 矩形星 云的红 外光谱 中也探 测到很 
强的 PAHs 发射， 这 使得天 文学家 联想到 其在光 学波段 红端探 测到的 与弥散 星际带 
波长 相近的 发射带 可能也 来自于 PAHs。 然 而由于 实验室 数据的 缺乏， 确定 究竟是 
哪种 PAHs 是真正 的载体 还是一 个未解 的谜。 由 于中性 PAHs 的谱线 主要在 紫外和 
近紫外 波段， 因而 不太可 能是弥 散星际 带载体 。 目 前的研 究主要 集中于 PAHs 阳离 
子 (比如 C1QH8+)。 理论 计算发 现一些 PAHs 阳离 子确实 能在与 某些弥 散星际 带相近 
的波长 处产生 吸收， 但是 这些结 论仍需 要气态 PAHs 阳离子 实验室 数据的 检验。 

也 有科学 家提出 “ 另类” 的 观点。 IBM 研究 部激光 专家、 染料 激光发 明人索 
罗金和 合作者 [9] 认为 弥散星 际带源 自于热 星周围 氢分子 的双光 子吸收 (即弥 散星际 
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带 的产生 需要先 吸收一 个热星 紫外光 子将氢 分子激 发)。 他们 的理论 能正确 预言多 
条弥散 星际带 的观测 波长。 但以上 观点并 未得到 天文界 主流的 认同， 原因是 双光子 
吸收发 生的条 件比较 苛刻， 而且观 测发现 在紫外 发射弱 的冷星 光谱也 同样观 测到弥 
散星 际带， 与 该理论 相左。 尽管 如此， 他 们的观 点为解 决弥散 星际带 的起源 问题提 
供了一 个新的 思路。 

4 .前景 

弥散 星际带 的起源 已经困 扰了天 文学家 近一个 世纪。 这 一问题 的最终 解决， 将 
依赖于 观测、 理论、 实验的 发展， 以及 天文、 物理、 化 学等多 个学科 的交叉 合作。 
尽管只 在光学 和近红 外波段 探测到 弥散星 际带， 对其起 源的研 究却要 在从紫 外到射 
电多波 段的整 个电磁 波谱中 去寻找 线索。 可以 预期， 随 着未来 更大口 径望远 镜的建 
设 和投入 使用， 天文 学家将 得以获 取更暗 弱天体 的更高 质量的 光谱， 从而能 够更准 
确地测 量更多 弥散星 际带的 强度和 轮廓， 研究其 与所处 物理、 化 学环境 的关系 。同 
时， 日 趋完善 的原子 分子理 论和实 验室技 术使我 们能够 更深人 地研究 天文环 境下各 
类复杂 分子的 性质。 这些日 趋精密 的理论 和实验 数据以 及高质 量的天 文光谱 资料是 
认 证弥散 星际带 载体的 基础。 星际分 子的研 究是一 个相对 新兴的 学科， 远未 达到成 
熟 阶段， 解决 弥散星 际带起 源这个 问题的 前景目 前还不 是十分 明朗， 其复杂 性可能 
比我们 现今认 识到的 还要大 得多。 无论 如何， 对这 个经典 难题的 探究极 大地， 也必 
将继续 刺激多 个学科 领域的 发展， 丰 富人类 对星际 空间的 认识， 值得 天文、 物理、 
化学研 究者的 进一步 努力。 
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Polycyclic  Aromatic  Hydrocarbon  in  Interstellar  Space 


1. 什么是 PAH? 

在 许多发 射星云 (行 星状 星云、 HH 区) 和反 射星云 中观测 到在波 长范围 3  ~ 
15nm 有很强 的发射 谱带， 比半径 a 彡 100A 的所谓 “ 经典” 尘埃 (classical  dust) 在辐 
射场加 热后的 热平衡 辐射强 得多。 大 多数这 种发射 集中在 5 个波长 ：  3.3,  6.2,  7.7, 
8.6 和 11.3pm。 这些 谱线首 次在反 射星云 NGC  7027 和 BD+30°3639 中被观 测到， 
一度 被称为 “unidentified  infrared”  (UIR)  bands (未被 证认的 红外谱 带)。 20 世纪 80 年 
代 天文学 家初步 证认了 这些发 射线， 认为 是由多 环芳香 烃分子 (Polycyclic  Aromatic 
Hydrocarbon, 简写作 PAH) 的分子 振动引 起[1’2]。 氢 原子附 着在苯 环外， C — H 和 
C — C 之间 的拉伸 (stretching) 和扭曲 (bending) 振动 模式可 以产生 上述一 系列特 征线： 
C— H 拉 伸模式 (3.3|xm);  C— C 拉 伸模式 (6.2 和 7.7|xm)；  C— H 平 面内扭 曲模式 
(8.6nm)；  C — H 平 面外扭 曲模式 (11.3|„im)。 这些 发射特 征的相 对强度 和准确 波长取 
决于 PAH 分 子的尺 寸和电 离态， 而 其电离 态由所 在天体 环境的 辐射场 强度、 电子 
密度和 气体温 度决定 [3~5]。 

PAH 分 子由一 系列苯 环构成 (图 1)[6]， 它是 银河系 与其他 星系星 际介质 的重要 
组成 成分。 在银河 系弥漫 星际介 质中， 包含 45ppm 左右 碳元素 (相 对氢 来说) 的 PAH 
分子 被紫外 / 可见 光子随 机加热 (因为 PAH 分 子尺寸 很小， 因 而热容 很小， 单 个光子 
与其 随机碰 撞造成 随机加 热瞬时 升温至 >1000K)， 这可 以解释 银河系 弥散星 际介质 
中星 际尘埃 发射总 功率的 20%[3'5]o 需 要说明 的是， 不 仅紫外 (UV) 光子可 以激发 
PAH, 长波段 (红 端和远 红端) 光子也 可以将 PAH 加热至 高温， 从而使 其在这 些“未 
证认” 的红外 (UIR) 波 段有效 地发射 能量。 

PAH 可以被 许多物 理过程 (包 括与中 性原子 和离子 碰撞、 等 离子体 拖拉、 光子 
的 吸收) 激发。 这些 过程也 可以使 PAH 快速 转动， 其 转动速 率可达 到十几 GHz。 这 
些 旋转的 PAH 分子 的转动 的电偶 极子发 射可以 产生很 强的微 波发射 [7]。 另外 ，迄 
今 为止观 测上没 有发现 PAH 发 射特征 线显示 偏振。 

ISO  (infrared  space  observatories) 和 Spitzer 红外空 间望远 镜的观 测结果 也显示 
大 量河外 星系有 PAH 特征 谱带。 最新的 研究结 果发现 在许多 天体物 理环境 中都有 
PAH 的发射 特征。 在红移 z 约为 0.1-2 的 亮红外 星系， 红移 z 约为 2 的极亮 红外星 
系， 红移 z 约为 2.8 的亮 亚毫米 星系， 以 及红移 z 约为 2.56 的 QSO 和椭圆 星系中 
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图  1[6]  21  种  PAH  分子的 结构示 意图， 其中  pyrene,  perylene,  naphthalene  和  phenanthrene 

在 彗星尘 埃中已 被探 测到。 


都存在 PAH 分子。 如图 2 所示， 这 些天体 物理环 境的发 射谱在 5 〜 20  pm 波 段范围 
都 出现了 一系列 PAH 的特 征谱线 [6]。 在年 轻恒星 的星周 尘埃盘 (例如 中等质 量的主 
序前 Herbig  Ae/Be 星和低 质量的 T  Tauri 星， 以及 主序星 周的碎 片盘) 中也 发现了 
PAH。 另外， 在由 “ 星尘” （stardust) 飞 船取回 的彗星 尘埃样 本中也 找到了  PAH[6]。 
PAH 在宇宙 中无处 不在， 它是星 际尘埃 的重要 成分， 研究 PAH 的特 性能使 我们更 
清楚 地了解 恒星与 星系的 化学、 物理性 质以及 演化历 史[5]。 但 在物理 环境比 较极端 
的活动 星系核 (AGN) 中却很 难找到 PAH 的特 征线， 这可能 是因为 AGN 中能 量很高 
的 紫外和 X 射线 光子将 PAH 分子破 坏了。 

2. 围绕 PAH 的未 解之谜 

(1)  PAH 是 2175A 消光 马它峰 (extinction  bump) 的载 体吗？ 

2175A 消 光驼峰 是最为 显著的 星际消 光光谱 特征， 距 离其首 次被发 现已有 40 
多年。 最初人 们指出 小石墨 颗粒可 能是产 生此吸 收峰的 物质。 后 来的研 究表明 ，虽 
然石 墨是理 想的候 选体， 但 它不能 解释该 驼峰半 高全宽 (FWHM) 随环 境改变 而中心 
波长 几乎不 变的观 测事实 。而 PAH 分子在 2000-  2500A 范围有 较强的 吸收带 。因 
此对 于产生 2175A 消光峰 的物质 ，自 20 世纪 90 年代 起人们 的视野 开始从 石墨过 
渡到 PAH 分子。 现 在人们 普遍认 为这类 物质是 某种芳 香的含 碳物质 (aromatic 
carbon), 类似 PAH 分子的 混合物 [3]。 但关 于产生 2175A 消光 驼峰的 载体至 今尚未 
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图 2[6] 各 种天体 物理环 境中的 PAH 特征 ，波 长范围 5 〜 20nm:(a) 反 射星云 NGC  7023;  (b)M17 
光 电离区 (PDR);  (c) 行星 状星云 NGC  7027;(d) 猎户 座光电 离区； （e)  Seyfert 星系 NGC  5194; 
(f) 由 PAH 尘埃 理论模 型计算 得到的 理论发 射谱， 辐 射强度 分别为 银河系 星际辐 射场的 1 倍 

和  105倍[5]。 

得 到明确 证认， 仍是 星际介 质领域 的未解 之谜。 今后 需要实 验室准 确测量 PAH 分 
子的 UV 吸收， 与天 文观测 到的星 际消光 谱进行 比对， 从 而找到 2175A 消 光驼峰 
的 载体。 

(2) 弥 散星际 吸收带 (diffuse  interstellar  bands,  DIBs) 的证认 
观测到 的消光 曲线上 除了已 证认的 由原子 、离 子和 小分子 产生的 较窄的 吸收特 
征线， 还有许 多较宽 的吸收 特征， 这 些较宽 的吸收 线被称 为弥散 星际吸 收带。 从 
20 世纪 20 年代首 次发现 弥散星 际带到 现在， 人 们探测 到大约 300 条 DIBs, 令人 
难以置 信的是 80 多年来 这么多 的弥散 星际吸 收带居 然没有 一条得 到确认 [8]。 

根据高 分辨率 光谱的 观察我 们可以 推断可 能一部 分弥散 星际带 是由于 大分子 
或 极小尺 寸尘粒 的吸收 产生。 为解 释星际 红外发 射谱， 星际 空间中 必须包 含大量 
PAH 分子， 因此 可以自 然地推 想这些 PAH 分子也 可以产 生许多 DIBs。 目前， 用实 
验 室测量 的气态 PAH 吸 收光谱 与观测 得到的 DIBs 光谱进 行比较 显得非 常必要 ，只 
有在实 验室测 定气态 PAH 吸 收特征 的精确 波长和 谱形， 才能准 确证认 DIBs。 
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(3)  PAH 分 子产生 UIR 发射？ 

如前文 所述， 在一 些天体 环境中 发现在 3.3， 6.2， 7.7， 8.6 和 11.3pm 有一系 
列发射 特征， 这些 “未 证认” 的红外 特征线 （UIR) 是否 真的由 PAH 分子的 振动模 
式产生 需要进 一步的 研究。 特 别是在 星际空 间尚没 有一种 真正的 PAH 分子被 证认， 
当前的 PAH 模型 都是基 于多种 PAH 混合体 的理想 模型， 称为 “astro-PAH” 似乎更 
为合适 [3,5]。 

(4)  PAH 的生成 

尽 管目前 的研究 都表明 PAH 分子是 银河系 和河外 星系星 际介质 的重要 组成部 
分， 但关于 PAH 分 子的产 生和演 化我们 却知之 甚少； 特别是 PAH 起 源于演 化晚期 
碳星 还是星 际空间 尚是一 个不解 之谜。 今后随 着观测 设备的 改善和 提高， 我 们可以 
通 过观察 不同天 体区域 PAH 丰度的 变化， 以及 其光谱 的变化 来对此 问题进 行深入 
探讨。 

(5)  星际尘 埃模型 的进展 

在 PAH 是星 际介质 的组成 成分提 出后， Draine、 Li 和其 他一些 天文学 家极大 
地改 进了原 有的尘 埃理论 模型， 即 在硅酸 盐和石 墨尘粒 的基础 上加入 PAH 分子， 
(the  silicate-graphite-pAH  model) , 其星际 尘埃由 无定形 桂酸盐 尘粒和 碳化物 尘粒组 
成， PAH 成分 作为碳 化物的 小尺寸 尘粒用 以解释 UIR 发射特 征线， 即碳化 物在大 
尺寸 时表现 为石墨 颗粒， 在小 尺寸时 表现为 PAH 分子。 这个 模型是 目前与 各种观 
测证 据符合 最好的 模型。 

(6)  彗星尘 埃中的 PAH 

彗星 PAH 确 实源自 星际空 间吗？ 如果是 的话， 为 什么在 彗星尘 埃中探 测到了 
如  pyrene,  perylene,  naphthalene  和  phenanthrene  等具体  PAH  分子， 而 在星际 空间至 
今未 能探测 到呢？ 

(7)  活 动星系 核中的 PAH 

活动星 系核的 尘埃环 中为什 么没有 PAH? 远 紫外、 X 射线 光子对 PAH 的光解 
作 用尚有 待深入 研究。 
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结晶态 


图 1 无 定形态 (amorphous) 和 结晶态 (crystalline) 硅酸 盐的原 子结构 
以及它 们典型 的红外 发射光 谱[1]。 


星 际弥 漫空间 的硅酸 盐尘埃 

Silicate  Dust  in  the  Diffuse  Interstellar  Medium 

1. 硅酸盐 尘埃的 重要性 

硅酸盐 (silicate) 尘粒是 宇宙尘 埃的主 要组成 部分， 它普遍 存在于 各种天 体环境 
中。 观测结 果显示 在星际 空间、 演化 晚期恒 星的星 周尘埃 包层、 年轻 恒星周 围的原 
行 星盘、 绕主 序星的 碎片盘 (debris  disk)、 HII 区、 彗星 和行星 际空间 都有硅 酸盐尘 
粒的 存在。 通过 研究硅 酸盐尘 粒的光 谱学， 人们 可以对 这些天 体环境 的物理 化学性 
质和 演化历 史有更 深刻的 理解。 

在 天体环 境中观 测到两 条很强 的典型 硅酸盐 红外特 征线， 中 心波长 分别在 9.7 
和 18(_im, 现在普 遍认为 它们分 别由桂 酸盐的 Si — 0 拉伸振 动模式 (stretching  mode) 
和 0 — Si 一 0 扭曲振 动模式 (bending  mode) 引起。 宇宙 丰度学 研究表 明硅酸 盐中主 
要 的金属 离子是 Mg2+、 Fe2+ 或两者 皆有。 天体环 境中的 硅酸盐 尘埃有 两种结 构形态 
(图 1)[1] : 在 有序的 (结 晶) 晶格结 构中， 硅 酸根离 子可以 与其他 硅酸根 离子共 用其氧 
原子， 形 成不同 化学分 类的硅 酸盐， 这类 结晶硅 酸盐在 中红外 波段有 一系列 尖锐的 
谱线 特征； 在无序 (非 结晶) 结 构中， 被共 享的氧 原子的 数目对 每个硅 酸根离 子都不 
同， 无定形 (即非 结晶) 硅酸 盐尘埃 在中红 外的光 谱呈现 光滑且 很宽的 光谱特 征带。 

无 定形态 
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结晶 桂酸盐 有两种 基本的 化学 分类： Mg-Fe 辉石 (pyroxene)  Mg^Fe^SiOX 其中 0<x 
^  1), 包括 两种极 端物质 顽辉石 (enstatite)  MgSi03 和 铁辉石 (ferrosilite)  FeSi03; 橄 
榄石 (olivine)  MgZrFe2_2A.Si04( 其中 1) ， 包括镁 橄榄石 (forsterite)  Mg2Si04 和铁 
橄榄石 (fayalite)  Fe2Si04。 

硅 酸盐和 其他一 些含碳 的尘埃 (carbonaceous  dust) 是星 际空间 物质的 基本成 
分。 从其形 成过程 来看， 硅 酸盐尘 粒会经 历一系 列不同 物理、 化 学条件 的天体 环境， 
这个 过程可 能导致 其本身 性质的 改变。 和 所有其 他的宇 宙尘埃 一样， 硅酸盐 参加星 
际介质 的演化 循环， 经 历了从 演化晚 期红巨 星的星 周包层 到星际 弥散云 (diffuse 
interstellar  clouds) 和 致密云 (dense  clouds) , 再到恒 星形成 区分子 云的过 程。 因此， 
硅酸盐 尘粒在 其演化 过程中 的物理 化学变 化对整 个星系 的化学 演化起 到重要 作用， 
研 究硅酸 盐的矿 物学组 成是了 解天体 环境的 物理、 化学性 质和演 化过程 的重要 手段。 

2. 星 际空间 中结晶 硅酸盐 的缺失 

在星际 空间中 观测到 的硅酸 盐带较 宽且比 较光滑 (无 子结 构)。 实验室 测量得 
出， 结晶桂 酸盐在 10(_im 光谱上 有几条 尖锐且 很窄的 特征线 (如 11.3(im 特 征)， 而无 
定形 硅酸盐 的谱形 很宽且 光滑。 这说 明星际 空间的 硅酸盐 大部分 是无定 形结构 。到 
目前 为止， 人们在 演化晚 期恒星 的星周 包层、 绕年 轻恒星 (主序 前和主 序星) 的尘埃 
盘、 彗星 和行星 际尘埃 中探测 到可观 数量的 结晶硅 酸盐。 当尘埃 达到约 1000K 的 
高温才 能形成 结晶硅 酸盐， 它是 研究天 体环境 中高能 过程的 探针。 尘 埃的循 环演化 
理论 认为， 演化晚 期恒星 通过红 巨星、 超 巨星的 星风质 量流失 或者新 星和超 新星爆 
发等方 式提供 了星际 尘埃的 大部分 质量， 为什么 这些结 晶硅酸 盐进入 星际空 间后就 
变成 无定形 态呢？ 应当承 认现在 人们仍 无法解 释星际 介质中 超低结 晶硅酸 盐含量 
的观测 现象。 弥散星 际介质 中结晶 硅酸盐 含量的 研究显 得尤为 重要。 

Li 和 Draine[2] 基于 红外 辐射估 算弥散 星际介 质中尘 埃尺寸 a<0.1(_mi 的 结晶桂 
酸盐 的质量 百分比 最多不 会超过 宇宙硅 丰度的 5%;  Kemper 等人 (2006)[3] 得出 更为 
苛刻的 条件， 他 们通过 分析银 心方向 Sgr  A* 的消 光谱， 认为 弥散星 际介质 中结晶 
硅 酸盐的 上限为 2.2%。 但我 们必须 指出， 许多 观测都 表明银 心方向 不仅包 括弥散 
星 际云， 也存 在许多 致密星 际云。 Kemper •等人 假设得 到的光 谱都是 弥散星 际介质 
的 贡献， 这可 能导致 Kemper 等人低 估了弥 散星际 云中结 晶硅酸 盐含量 [4]。 另一 方面， 
Bowey 和 Adamson(2002)[5] 通过 叠加由 8 种 不同种 类的结 晶硅酸 盐组成 的混合 物的吸 
收谱， 以此 很好地 拟合沿 CygOB2-12 方向的 10叫1 吸收 谱形， 因 而他们 认为星 际硅酸 
盐其实 大部分 是结晶 态的， 这 对主流 理论所 认为的 星际硅 酸盐主 要由无 定形态 构成提 
出了 挑战。 他 们的结 论具体 可以通 过拟合 其在其 他天区 的发射 谱验证 —— 除非这 8 
种 结晶硅 酸盐具 有相同 的温度 ，否 则它们 发射谱 的叠加 肯定不 能解释 普遍观 测到的 
10pm 光滑发 射谱， 但这 8 种不同 化学组 分的硅 酸盐由 于紫外 / 可见光 的吸收 能力不 
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同， 在 红外的 发射也 不同， 不可 能具有 相同的 温度。 因此， 虽然这 8 种不同 种类的 
结 晶硅酸 盐组成 的混合 物可以 拟合沿 Cyg  OB2-12 方向的 10pm 吸 收谱， 却 肯定不 
能拟合 在其他 天区观 测到的 lOpm 硅 酸盐发 射谱。 

星际 硅酸盐 低结晶 度与演 化晚期 恒星星 周包层 发现的 基本上 10% 〜 20%  (最高 
可达到 75%) 的结晶 物质的 比例形 成鲜明 对比。 研究认 为星际 尘埃的 大部分 质量来 
自 演化晚 期恒星 ，为 什么在 演化晚 期恒星 星周包 层发现 的结晶 硅酸盐 进入星 际空间 
后 就变成 无定形 态呢？ 在弥散 星际介 质中没 有找到 结晶硅 酸盐存 在的确 切证据 ，这 
不能合 理地解 释观测 所证实 的在尘 埃演化 的前身 (演 化后恒 星的星 周尘埃 包层) 和 
后身 (彗 星、 行 星际尘 埃等) 均 有可观 数量的 结晶硅 酸盐， 而在 中间态 —— 弥散星 
际介 质中， 至今 未找到 结晶硅 酸盐。 这一 未解决 的难题 突出了 结晶态 硅酸盐 在天体 
物理 研究中 的重要 意义。 近十 年来， 随着 实验条 件的提 高和几 个红外 观测设 备的成 
功 运行， 星 际尘埃 的研究 成为当 今天文 学领域 的前沿 课题。 Spitzer 红外空 间望远 
镜的成 功运行 为我们 研究弥 漫星际 空间中 的硅酸 盐尘埃 提供了 高质量 的数据 ，而在 
下 一阶段 Herschel 空间望 远镜将 承担起 这个使 命为星 际尘埃 的研究 发展创 造良好 
的 契机。 今后， 随着各 种观测 设备的 出现、 实验 室条件 的改进 和对固 体物质 的物理 
化 学性质 理论的 完善， 这些未 解决的 问题将 被逐步 攻克。 
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The  Mysterious  21  Micron  Dust  Feature 


1. 引言 

50 亿年后 ，我们 的太阳 将结束 它稳定 的壮年 阶段， 进 入老年 时期， 成为天 文学家 
所 说的演 化晚期 恒星。 类 似太阳 这样中 小质量 (小于 8 个太阳 质量) 的 恒星， 会 在演化 
过程 中抛射 大部分 物质， 在恒星 周围形 成浓厚 的气体 和尘埃 包层。 之后， 中心 星温度 
升高， 包层 消散， 最后中 心星演 化成白 矮星， 包 层则可 能变成 行星状 星云。 我 们把从 
恒星停 止物质 抛射到 星周包 层逐渐 稀薄、 中心星 显露的 阶段称 为后渐 近巨星 支阶段 
(post-AGB), 这个演 化阶段 持续的 时间非 常短， 只有数 千年， 但 却是演 化晚期 恒星形 
态改 变的转 折点。 由于它 的演化 时标非 常短， 变化又 剧烈， 现在 对这个 过程的 理解还 
相当 模糊。 不过， 随着红 外和射 电观测 技术的 发展， 我们对 post-AGB 星的了 解越来 
越 深入， 虽 然也伴 随着一 些新的 问题， 比 如演化 晚期恒 星中的 21 微 米尘埃 特征。 

2.21 微 米特征 

1989 年， 著名 华裔天 文学家 Sun  Kwok 等人 在研究 红外天 文卫星 (IRAS,  infrared 
astronomical  satellite) 的低 分辨率 光谱数 据时， 发现 4 个 post-AGB 星在 21 微米附 
近显 现出一 个未知 的强发 射特征 [1]， 它 们就是 第一批 21 微米发 射源。 自那 以后， 
通过地 面和空 间望远 镜又陆 续发现 了一些 新的这 类源， 不过， 截止 2009 年， 在银 
河 系内一 共也只 找到了  16 个 这样的 21 微米发 射源， 可谓 “珍 稀”。 这些发 射源有 
如下 的共同 特点： 处在 post-AGB 阶段； 是 F 或 G 型巨 星； 能谱清 晰地显 现出由 
中心星 和尘埃 包层分 别贡献 的两个 峰值， 表明尘 埃包层 已经足 够稀薄 使得中 心星的 
星光 能透射 出来。 同时， 它 们还具 有鲜明 的丰度 特征： 富碳 (即 碳氧 丰度比 C/0 高 
于太阳 大气的 值)， 贫 金属， 丰富 的慢中 子过程 元素。 更令 人惊讶 的是， 21 微米特 
征的轮 廓在不 同的源 中都显 现出了 高度一 致的本 征轮廓 (中 心峰 值位于 20.1 微米， 
半宽 2.2 〜 2.3 微米， 无细节 特征) [2]， 这 意味着 所有的 21 微米 特征都 来源于 同一种 
固体 物质。 综合 考虑所 有这些 证据， 可以 推断， 21 微米 特征的 载体， 很 可能在 
post-AGB 阶段的 某个时 期大量 产生， 又 在其后 由于物 理环境 的变化 而衰减 甚至完 
全破 坏了。 这 种载体 物质的 诞生和 死亡， 都在 post-AGB 阶段 的短短 数千年 发生。 

3.21 微米特 征的载 体证认 

如 何确定 21 微米特 征的载 体呢？ 最 直接的 方法就 是实验 室检查 某些可 能载体 


.  356  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


的 光谱， 察看 是否在 21 微米附 近显现 出光谱 特征。 在 过去的 20 年间， 人们 已经做 
了大 量关于 21 微 米特征 载体的 讨论， 提出 了十几 种候选 物质。 它们 主要可 以分为 
3 类 ： （1) 有 机分子 和单质 晶体， 包括 氢化足 球烯、 多环 芳香烃 (PAH)、 氢化 无定形 
碳 (HAC)、 纳米 金刚石 颗粒、 合成 含碳大 分子、 中心含 Ti 原 子的足 球烯和 氨基化 
合物； （2) 铁的氧 化物， Fe203、 Fe304 和 FeO;  (3) 碳和 硅的化 合物， 包 括纳米 TiC 
团簇、 SiS2、 掺杂的 SiC 颗粒、 表 面覆盖 Si02 幔的 SiC 颗粒和 C ， Si 混 合物。 

但是， 真正的 21 微米 特征载 体不能 仅具有 21 微米附 近的振 动特征 而已， 它还 
需要满 足更多 的限制 条件。 2009 年， Zhang 等 [3] 提出 了两 个重要 判据， 并 据此对 9 
种 21 微米特 征载体 进行了 考察。 

首先， 载 体物质 中的元 素的丰 度能否 解释观 测到的 21 微 米特征 强度？ 因为 
21 微 米特征 是一个 强发射 特征， 在 最强的 源中， 这个 特征辐 射的能 量占源 的全部 
红外 辐射能 量的约 7%， 因此 要求构 成载体 物质的 元素满 足一定 的丰度 要求。 计算 
结果 表明， 5 种载 体物质 (纳米 TiC 团簇 、含 Ti 原 子的足 球烯、 SiS2、 掺杂的 SiC 
和表 面覆盖 Si02 幔的 SiC 颗粒) 缺乏 足够的 Ti 元 素或者 Si 元素来 解释观 测到的 21 
微 米特征 强度， 因此不 能作为 合适的 载体。 

其次， 该物质 在红外 波段有 没有显 出与观 测不符 的其他 特征？ 在 合理的 尘埃包 
层 温度范 围内， Fe203、 Fe304 和 C 与 Si 的混 合物除 了产生 21 微 米特征 以外， 都显 
示 出位于 其他波 长的、 观 测中不 出现或 者较弱 的第二 特征， 因此， 它 们也不 是合适 
的 载体。 

在我们 检验的 9 种候 选物质 (第 2 类和第 3 类) 中， 只有 FeO 能满 足上述 两个条 
件， 不过， FeO 是 一种氧 化物， 它 能否在 富碳环 境下大 量存在 是值得 讨论的 问题。 
幸运 的是， 初步 的计算 表明， 由于 氧的高 丰度， 即使对 于富碳 的源， 在 最强的 21 微 
米 特征源 HD56126 中仍 然具有 足够的 氧原子 来形成 FeO。 而且， FeO 是一 种中间 
价 态的氧 化物， 它可 以被进 一步氧 化为高 价的氧 化物， 也 可以被 还原为 Fe 原子 ，因 
此能生 存的物 理和化 学环境 是很严 格的， 这一点 正好可 以解释 21 微米特 征源的 稀少。 

目前 的计算 主要是 针对无 机物载 体的。 在有机 物载体 方面， 最受关 注的是 
PAH, 因为 一部分 21 微 米源同 时具有 3.3 和 6.2 微 米两处 PAH 特征。 但是， PAH 
无法 解释那 些没有 PAH 特征 的源， 而且 PAH 的典型 特征比 21 微米特 征要窄 得多。 
因此， PAH 看起 来不是 合适的 载体。 至 于其他 的有机 分子， 如足 球烯、 含 碳大分 
子和 尿素， 它们 的光谱 轮廓与 观测的 差异比 较大， 并非 合适的 载体。 

所以， 基于 目前的 讨论， 虽然 我们比 较认可 FeO, 但还 不能完 全确定 21 微米 
特征 的载体 物质。 

4. 搜 寻新的 21 微米源 

到目前 为止， 所有得 到广泛 认可的 21 微 米特征 源都是 post-AGB 恒星， 但是， 
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有人 提出， 一 些渐近 巨星支 (AGB) 恒星和 行星状 星云可 能也有 21 微米 特征。 因此， 
搜寻 更多的 21 微米特 征源成 为进一 步确认 21 微米 特征的 基础。 Jiang 等人 (2009) 
利用 斯必泽 (Spitzer) 红外 卫星对 银盘中 与已知 21 微米 源具有 类似色 指数的 演化晚 
期恒星 进行了 搜寻， 没有找 到新的 21 微米特 征源； 而 Hrivank 等人 (2009)[4] 在富碳 
源中 找到了  3 个新的 21 微米特 征源， 从 而将样 本数扩 大到了  16 个源。 

5. 结论 

到目前 为止， 演化 晚期的 post-AGB 星的 21 微米 特征载 体的证 认工作 已经取 
得了 很大的 进展。 但是 最终的 确定， 还需 要更多 的实验 室数据 和理论 研究。 搜寻更 
多的 21 微米 特征源 的工作 也在进 行中。 我们 相信， 在 不久的 将来， 21 微米 之谜将 
被完全 揭开。 
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富碳恒 星中的 30 微米尘 埃特征 

The  30  Micron  Dust  Feature  in  The  C-Rich  Stars 

中心 波长在 30 微米附 近的光 谱特征 是一个 很宽、 很强 的尘埃 特征， 大约从 24 
微米 延展到 45 微米， 有时占 天体红 外辐射 流量的 30%, 它 最早于 1981 年 通过库 
伊柏机 载天文 台的观 测被发 现[1奸00*灿 等人， 1981)。 空 间红外 天文台 ISO 和斯必 
泽 (Spitzer) 的 观测发 现了多 个具有 30 微米 特征的 天体， 包括 63 个 银河系 内的和 25 
个分属 于大小 麦哲伦 云的， 它们 都是富 碳的、 处 于恒星 演化晚 期的渐 近巨星 支星、 
后渐近 巨星支 恒星和 行星状 星云。 30 微 米特征 的高强 度以及 向星际 空间扩 散的可 
能性使 得我们 必须重 视它， 对 于它的 载体的 证认因 此非常 重要。 

30 微 米特征 广泛地 分布在 演化晚 期恒星 的各个 时期， 从 渐进巨 星支、 后渐进 
巨 星支到 行星状 星云， 历 经不同 的辐射 环境和 温度， 说 明它的 载体生 存能力 较强。 
此外， 30 微米特 征的轮 廓在不 同的源 中变化 很大， 中 心波长 和特征 宽度都 很不一 
致。 研究 发现， 30 微 米特征 轮廓有 随着演 化的进 行朝长 波方向 移动的 趋势， 中心 
波长的 移动可 以达到 10 微米 之多。 这与 演化晚 期恒星 星周包 层温度 下降的 趋势是 
一 致的， 但 仅靠温 度下降 不能解 释特征 宽度的 变化。 由于此 特征非 常宽， 有 人提出 
30 微米特 征是由 2 个 特征构 成的。 不过， 根据 Spitzer 卫星的 更多发 现和更 高的谱 
分 辨率， 人们基 本赞同 30 微 米特征 是由单 一尘埃 特征构 成的。 值得一 提的是 ，目 
前 发现的 16 个 21 微米 源都有 30 微 米特征 ，这可 能暗示 着这两 个特征 的载体 物质具 
有高 度的相 关性。 

在 30 微米特 征发现 之初， 人们提 出硫化 镁是其 载体， 因 为硫化 镁的实 验室光 
谱 和观测 天体的 谱形状 相像， 而且， 在富 碳环境 里的凝 聚化学 平衡预 言了硫 化镁的 
产生。 一直 以来， 天文 学家都 假设硫 化镁是 30 微米 特征的 载体， 通 过调节 硫化镁 
尘 埃颗粒 的形状 (圆形 或者连 续椭圆 分布) 或者 温度等 参数， 几 乎总能 获得与 观测吻 
合 的轮廓 [2](H0ny  et  al.  2002)。 但是， 在 这些计 算中， 一般假 设所有 的硫原 子和镁 
原子都 全部聚 集在硫 化镁颗 粒上， 温度也 是按要 求给定 的或者 取尘埃 的平均 温度。 
实 际上， 在富碳 的演化 晚期天 体中， 硫原子 会和其 他原子 结合， 比如 在富碳 渐近巨 
星 支恒星 IRC+10216( 具有 30 微米 特征) 中 发现有 气体分 子硫化 硅和硫 化碳， 他们 
消耗掉 相当一 部分硫 原子， 据 估计可 能高达 50% 的硫 原子。 同时， 硫化镁 尘埃颗 
粒的温 度也不 能随意 假定。 考虑 到斯特 藩-玻 尔兹曼 定律， 尘 埃的辐 射强度 与温度 
的四 次方成 正比， 温 度对于 辐射总 流量的 影响是 非常显 著的， 所以， 精确地 量度硫 
化镁 尘埃颗 粒的温 度非常 重要。 一般 来说， 尘 埃的温 度是由 热平衡 (尘 埃辐 射的能 
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量 与吸收 的能量 相等) 决 定的， 只 要了解 尘埃所 处的辐 射场强 度和尘 埃的全 波段光 
学常数 就可以 计算。 遗憾 的是， 实 验室对 硫化镁 光学常 数的测 定局限 于中远 红外波 
段， 缺乏 较短波 长处的 数据， 因而不 能准确 计算硫 化镁尘 埃颗粒 吸收的 能量， 也就 
不能获 得准确 的尘埃 温度。 为此， Zhang 等人 [4](2009) 根据 常见的 几种宇 宙尘埃 (诸 
如硅 酸盐、 无 定形碳 颗粒) 的 特点， 合理 地构建 了硫化 镁在近 红外和 光学波 段的光 
学 常数。 利 用构建 的全波 段硫化 镁光学 常数， 他 们准确 地计算 了硫化 镁在星 周包层 
的温度 结构， 从而 得到实 际的温 度结构 所要求 的硫的 丰度。 他们 发现， 无论 是球形 
的 还是连 续椭球 分布的 硫化镁 颗粒， 在 合理的 尘埃大 小的范 围内， 都 没有足 够的硫 
元素来 产生观 测到的 30 微 米特征 强度。 因此， 他们 认为， 硫 化镁不 可能是 30 微米 
特征的 载体。 

曾经得 到最广 泛认可 的硫化 镁如今 受到了 严重的 质疑， 那么， 30 微米 特征的 
载体究 竟是什 么呢？ 由于 30 微米特 征只在 富碳的 源中观 测到， 人们 很自然 地想到 
含碳的 分子是 可能的 载体， 于是， GrishkO[3](2001) 曾 提出含 氢的无 定形碳 
(hydrogenate  amorphous  carbon,  HAC) 为 载体， 不过， HAC  除了  30 微米 特征外 ，还 
有 其他的 并未在 30 微 米源中 观测到 的第二 特征， 从 这一点 来看， 它 不是一 个合适 
的 载体。 相对 30 微米特 征显著 的强度 来说， 对 于它的 研究显 得非常 不足， 目前并 
没有 很多的 实验来 研究它 的载体 ，看 起来， 我们只 有期待 更多的 实验和 更多的 关注， 
以确定 30 微 米特征 的正确 载体。 
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星际尘 埃的红 外辐射 

Infrared  Radiation  from  Interstellar  Dust 

由 于星际 尘埃存 在的广 泛性及 其在恒 星与行 星系统 的形成 、星系 以及整 个宇宙 
演化中 的重要 作用， 星 际尘埃 的研究 成为当 今天体 物理领 域的热 点前沿 课题。 它与 
电 磁辐射 场相互 作用， 吸收、 散射、 发射 和偏振 星光； 在恒 星演化 晚期， 通 过红巨 
星星 风质量 损失和 超新星 爆发的 方式影 响恒星 的质量 流失； 是恒 星与 行星系 统形成 
的 重要参 与者； 它的表 面为氢 分子、 其他 简单分 子和导 致生命 起源的 复杂有 机分子 
提 供形成 场所； 影响 星际气 体的热 动力学 过程， 是星际 气体的 光电加 热源； 它吸收 
短 波段的 能量， 在红 外波段 发射， 决 定了尘 埃系统 (原 恒星、 年 轻恒星 天体、 晚期 
演化 恒星和 星系) 的能谱 分布。 虽然星 际尘埃 的质量 仅占银 河系星 际介质 (气 体和尘 
埃) 总 质量的 1%， 但宇 宙中电 磁辐射 总能量 至少有 30% 是 由星际 尘埃发 射的。 

星际尘 埃能吸 收紫外 / 可见 波段 星光， 产 生红外 辐射。 由 于纳米 尺寸的 尘埃颗 
粒吸收 星光光 子是随 机的， 因 此其温 度是随 时间变 化的。 如图 1 所示为 4 种 尺寸的 
尘 埃被星 际辐射 场加热 ，然后 在一天 的时间 之内在 红外波 段辐射 能量， 其最后 的“平 
衡 ”温度 随时间 的变化 规律。 由图 1 可见 ，尘 埃尺寸 a>200A 的 尘埃具 有平衡 温度; 
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图 1  4 种含 碳尘埃 被星际 辐射场 加热后 的温度 随时间 的 变化， 

rabs 是两次 光子吸 收之间 的平 均时间 [7]。 
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而尺寸 a<50A 的小 尘埃其 温度变 化起伏 很大， 所以平 衡温度 这个概 念对这 类小尺 
寸尘埃 不适用 [1]。 这 类尘埃 的辐射 发生在 两次光 子加热 之间， 当温度 接近最 高温度 
时绝大 部分能 量在红 外辐射 出来。 Draine 和 Li  (2001) 创建的 纳米颗 粒单光 子加热 
“量子 统计” 模型很 好地描 述了这 类小尺 寸尘埃 的热辐 射过程 [1，2]。 在此模 型中， 
大约 20% 的 星光能 量在波 长短于 12— 由 PAH 发射出 来[3]。 此模型 也可以 很好的 
解释反 射星云 和小麦 哲伦云 (SMC) 以及 众多河 外星系 的红外 发射谱 [4 〜 6]。 

银河系 弥散星 际介质 的红外 发射光 谱已由 IRAS  (infrared  astronomical  satellite) 
12， 25， 60 和  100(_im  宽 波段的 测光， DIRBE-COBE  (diffuse  infrared  background 
experiment-cosmic  background  explorer)  2.2 ,  3.5 ,  4.9,  12,  25， 60， 100， 140 和 
240(_im  宽波段 测光， FIRAS-COBE  (far  infrared  absolute  spectrophotometer-cosmic 
background  explorer)  1 1 0nm</l<3000(am  光谱 测量观 测到。 在波 长范围 
lOOOpm， 星际 红外辐 射总体 上可用 峰值在 130^im 左 右的黑 体谱; TU&Cr  =  19.5K) 
近似 表示。 但在 /1<60叫1 需 要附加 强度远 远高于 20K 的 尘埃在 此波段 的黑体 
辐射的 流量， 也就 是说， r=20K 的 经典尘 埃无法 解释在 A 彡 60pm 观 测到的 星际辐 
身寸。 另外， IRTS  (infrared  telescope  in  space) 和  ISO  (infrared  space  observatory) 的光 
谱 观测更 是清楚 地探测 到了弥 散星际 介质在 3.3， 6.2， 7.7， 8.6 和 11.3叫1 的 PAH 
发 射谱带 。图 2 所示为 弥散星 际介质 红外辐 射能谱 分布的 各种观 测结果 [7]。 
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图 2 弥散星 际介质 中红外 辐射能 谱分布 [7]。 

A 多 60(am 的发 射约占 总发射 功率的 65%。 这说明 尘埃中 存在尺 寸 a  >  250A 
的冷 尘埃。 因为 此类尘 埃尺寸 较大， 它们 和周围 辐射场 达到热 平衡， 一 般具有 


5 

-2 

o 


r Ht 运 


.  362  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


15 〜 25K 的平衡 温度， 然后在 波长较 大的远 红外波 段辐射 能量， 达到冷 却[3]。 

/I 彡 60pm 的发 射约占 总发射 功率的 35%, 这说明 尘埃中 存在尺 寸 a  <  250A 的 
热 尘埃。 由 于这些 尘埃的 尺寸和 热容都 较小， 如 果单个 光子与 其随机 碰撞， 得到的 
能量 足以把 这个小 尺寸尘 粒加热 至很高 的温度 CT»20K) 。 然 后在近 红外和 中红外 
发射 能量， 温 度迅速 下降， 达到 冷却。 “热 尘埃” 的温度 会剧烈 起伏， 不能 与周围 
辐射场 达到热 平衡， 因 此不存 在平衡 温度。 大 约三分 之一的 辐射能 量是来 自尺寸 
a<50A 的 小尺寸 尘埃， 这类尘 埃吸收 单个光 子的能 量然后 冷却， 由 此我们 可以推 
断出星 际尘埃 中这类 小尺寸 尘埃的 数量一 定很多 ，这样 才能解 释其比 重很大 的辐射 
能力 [1，2]。 另外， 弥 散星际 介质中 一定含 有很多 PAH 分子， 这 样才能 合理解 释弥散 
星 际介质 3 〜 12pm 的发 射谱。 

最后， 还有一 个与星 际尘埃 的红外 辐射相 关的未 解之谜 —— 是 否存在 温度低 
于微 波背景 辐射的 冷尘埃 (r<3K)。 到目前 为止已 在星系 尺度上 的一些 目标源 探测到 
温 度极低 的尘埃 (7<10K)。 温度在 4-7K 的 冷尘埃 也在银 河系中 发现， 这类 冷尘埃 
总是与 温度在 16 〜 21K 的尘 埃相伴 存在。 尘埃温 度到底 能低至 多少？ 是否有 低于微 
波背景 辐射温 度的尘 埃存在 (r<2.7K)? 尘埃是 怎样达 到这么 低的温 度呢？ 这些问 
题引 起了天 文学家 的兴趣 [8]。 纳米 尺寸的 小尘埃 在连续 吸收两 个光子 之间的 时间间 
隔， 其 温度处 于起伏 状态， 天文学 家认为 这些尘 埃的温 度可以 低于微 波背景 辐射温 
度， 因此通 过他们 在微波 背景辐 射的基 础上产 生吸收 而被探 测到。 但是 Draine 和 
Li  (2009) 详 细模拟 了这类 尘埃的 激发和 退激发 过程， 发 现虽然 这类尘 埃处于 振动能 
级的 基态， 但宇宙 微波背 景辐射 的亮温 度小于 9K， 仍不 能将这 类尘埃 激发而 产生发 
射 [9]。 
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银河系 的红外 消光律 

Infrared  Extinction  Law  of  the  Milk  Way 


1.  引言 

遥 远天体 发出的 电磁辐 射被星 际尘埃 吸收和 散射， 使得星 光强度 减弱， 这便是 
我 们所熟 知的星 际消光 。星 际尘埃 对星光 的吸收 和散射 随波长 的变化 而有明 显的不 
同， 在蓝 (短) 波 段的消 光比红 (长) 波段 的强， 从而导 致星际 红化。 消 光的大 小一般 
以 在某个 波长处 的消光 星等来 表示， 如 表示在 F 波段 的消 光值， 也可以 用星际 
红化值 (即 天体 消光后 的色指 数与消 光前的 色指数 之差) ，如 五 (5 - 卩表示 色指数 B-V 
的红 化值， 也叫 色余。 消光 规律是 指星际 消光随 波长的 变化， 它有着 非常重 要的意 
义。 只有 了解了 消光规 律才能 够正确 地还原 天体真 实的能 谱分布 或者测 光结果 ，从 
消 光的研 究中能 够得到 有关星 际尘埃 的尺寸 分布、 化学 成分、 几 何结构 等信息 ，并 
促进星 际尘埃 颗粒模 型的建 立和检 验[1，2]。 

Cardelli 等人 [3] 在 1989 年的研 究表明 ，紫外 到近红 外的消 光随环 境的变 化可以 
用 单参量 的 函数来 表征。 不同的 ~ 值， 代 表着不 同的星 际介质 
分布 情况， 大尺 寸粒子 的比重 越多， 的值就 越大。 致密分 子云一 般有着 比较大 
的 知值， 弥 漫星际 介质区 域的仏 较小， 银河 系中弥 漫星际 介质区 域的仏 平均值 
约为 3.1。 相 对紫外 和可见 光波段 而言， 红 外波段 的消光 规律还 不是很 清晰。 这主 
要是因 为红外 波段的 消光比 紫外和 可见光 波段要 弱得多 ，而且 红外观 测还受 到地面 
红外 窗口及 空间红 外探测 器观测 波段的 限制。 因此， 红 外消光 研究中 的难题 和争论 
较多， 难点 主要集 中在： 是否存 在普适 的近红 外消光 规律； 红 外消光 规律如 何随视 
线方向 (不同 的星际 环境) 变化； 远红外 波段的 消光规 律是怎 样的； 什 么样的 星际尘 
埃模 型能够 解释这 些消光 规律。 

2.  银河 系红外 消光律 

红 外波段 的消光 规律在 不同的 波段范 围内表 现形式 不一样 ，根据 波长和 形式可 
以分 成四个 部分：  0.7 〜 5)im， 5~8)im,  8 〜 30)im 和 30)im 以上 范围。 

2.1  0.7)am^^^5|am 

在此 波段范 围内， 消光主 要源于 连续谱 消光， 按照幂 律谱形 式随波 长下降 ，即 
為 又在很 长一段 时间内 ，人 们得 到的谱 指数虎 E  1.6 〜 1.8 之间 ，因而 认为在 0.7nm 
范围内 的消光 律是普 适的， 不随星 际环境 改变。 但最 近的研 究表明 ，近 
红外消 光的夕 指数也 会随星 际环境 改变。 比如， Nishiyama 等人 [4] 发 现银心 方向上 
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的 消光可 以很好 地用谱 指数为 1.99 的幕律 函数来 拟合。 Fitzpatrick 和 Massa[5^ 
2009 年的研 究中， 提出 了新的 双参数 模型， 除了  Cardelli 等人 [3] 用 到过的 参量心 
外， 还 加入了 一个与 谱指数 ^ 相关的 参数。 近红 外消光 律的普 适性开 始受到 挑战， 
但仍需 更多的 观测来 验证。 

2.2  5)am^A,^8)am 

对于 这个波 段范围 内的消 光律， 争 论非常 热烈。 Dmine[6] 在 1989 年认为 ，该 
范围 内的消 光延续 前一个 波段范 围内的 趋势， 随波 长的增 加按照 义 的规律 
减小， 直 到受桂 酸盐吸 收特征 影响的 7)im 附近 。但 Lutz 等人 [7] 在 1996 年仔 细分析 
了 红 外空间 天文台 (infrared  space  observatory) 在银心 附近的 光谱观 测后， 发 现银心 
方向上 3 〜 8)im 波段 范围内 的消光 并不像 Draine 模型期 望的那 样随波 长按先 F/T1'75 
的规律 减少， 而是 显得较 为平坦 (见图 1)， 并且他 们的结 果与以 3.1 的 理论消 
光曲 线代表 的银河 系平均 消光不 一致， 却与致 密分子 云区域 对应的 5.5 的理论 
消光曲 线比较 吻合。 在这 之后虽 然也有 其他人 的观测 结果与 Draine 的理论 比较吻 
合， 但更 多的观 测却与 Lutz 等人 的结果 相近。 2005 年， GLIMPSE  (galactic  legacy 
infraredmid-plane  survey  extraordinaire) 巡天项 目利用 Spitzer 红外空 间望远 镜对银 
道 面天区 进行了 观测， Indebetouw 等人 [8] 利用 其数据 得到的 3~8)im 范围内 的消光 
与 Lutz 等 人的结 果一致 (见图 1)。 而利用 ISOGAL(ISO 的一 个重点 项目) 和 近红外 
巡天 2MASS 的相关 数据， Jiang 等人 [9] 得到了  129 个 银道面 天区在 7|im 附 近的消 
光 结果， 发现 7nm 与 近红外 Ks 波 段消光 的比值 木^/為^ 不是 常数， 而呈 现出高 
斯 分布， 其 峰值与 LutZ 等 人的结 果比较 吻合； 同时 木^/及^ 在不同 的视线 方向呈 
现出 变化， 意味着 这个波 段的消 光律很 有可能 随视线 方向而 变化。 近 年来更 多的研 
究 表明， 5)am 彡人彡 8)im 范围 内的消 光要比 Draine 预测 的平坦 得多， 而且随 星际环 


图 1 红外 波段消 光曲线 


.  366  . 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


境 会发生 变化。 

2009 年， 同样 是利用 GLIMPSE 的 数据， Gao 等人⑽ 得到了  131 个银 道天区 
在 3.6|im、 4.5)im、 5.8)im 和 8.0|im 等四个 波段的 消光， 发 现这四 个波段 相对于 Ks 
波段 的消光 j/為^沿 银经方 向呈现 有规律 的变化 ，其低 谷和银 河系的 旋臂结 构以及 
星 际尘埃 的红外 发射峰 值有着 明显的 相关性 。由 于旋臂 与旋臂 间的星 际尘埃 分布和 
成分 是不均 匀的， 这 意味着 红外消 光是随 星际环 境的不 同而变 化的。 

虽 然对于 5|im 彡 X 彡 8)im 范 围内的 消光律 还没有 完整的 认识， 但 现在可 以基本 
明确的 是红外 消光是 随视线 方向而 变化的 ，而引 起中红 外消光 的星际 尘埃的 尺寸分 
布和 成分也 是不均 匀的。 

2.3  8)am<  入  <30)am 

在 8 〜 30nm 的 波段范 围内， 连 续消光 进一步 减弱， 但 是特征 谱消光 却很强 ，主 
要 是中心 波长在 9.7)im 和 18)im 的两 处特征 。一 般认为 这两个 谱特征 是由于 硅酸盐 
的 吸收造 成的， 9.7|am 特 征是由 Si — 0 键的伸 缩振动 (stretching  vibration) 引 起的， 
18)im 特 征是由 0 — Si 一 0 键的弯 曲振动 (bending  vibration) 引起的 [1]。 

9.7|im 消光 特征轮 廓宽而 没有精 细特征 ，表 明星际 空间中 的硅酸 盐大多 是以非 
结晶的 形式存 在的。 不同的 星际环 境或者 不同的 视线方 向上， 9.7|im 特征轮 廓的半 
高全宽 (full  width  at  half  maximum,  FWHM) 有所 不同。 一般 来说， 弥 漫星际 介质区 
域中的 9.7|_im 特 征比致 密分子 云区域 的要窄 一些， 但也 有例外 情况， 这表 明硅酸 
盐 吸收特 征的轮 廓随环 境的变 化规律 是不清 楚的。 9.7|im 消光 特征的 强度也 随视线 
方向而 变化。 观测 表明： 在银 心附近 和太阳 邻近弥 漫星云 (diffuse  clouds) 方 向上， 
光学 波段的 消光与 9.7nm 处的光 学厚度 (与 消光 大小成 正比) 的比率 0Vr9.7_) 相差 
了近 2 倍。 

对 18nm 消光 特征的 研究主 要是基 于对银 心的消 光观测 和尘埃 的红外 发射观 
测。 18pm 特 征相对 较弱， 很 难从连 续背景 中凸现 出来， 因此 测定相 对比较 困难。 

2.4  义多 30jam 

在 /I 彡 30)im 的 远红外 波段， 通 常由于 消光值 太小而 无法直 接测量 得到， 而且 
星际尘 埃自身 红外辐 射的峰 值也在 这个波 段内， 因此难 以通过 观测来 研究这 部分的 
消光律 。目前 的研究 基本上 是利用 不同温 度的星 际尘埃 的红外 发射来 估计星 际介质 
在这个 波段内 的光学 厚度， 由此 推出相 应的消 光律。 这 样的研 究方法 同尘埃 模型的 
建 立密切 相关， 而现在 提出的 星际尘 埃颗粒 模型却 还不能 统一， 因 此对于 A>30|im 
的消光 律仍不 明确。 

2.5 其他红 外消光 谱特征 

星际红 外消光 中除了  9.7|im 和 18|im 两个非 常显著 的硅酸 盐谱特 征外， 还有其 
他谱 特征： 由 水冰中 0 — H 键的伸 缩振动 引起的 3. l|im 特征； 由脂肪 族碳氢 化合物 
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C—H 键的伸 缩振动 引起的 3.4)im 特 征等。 

冰水中 0 — H 键的伸 缩振动 引起的 3.1nm 特征一 般只在 致密分 子云方 向上出 
现， 并且经 常伴有 H20 引 起的一 些其他 较弱的 特征， 也可能 会伴有 C02、 NH3、 
CO、 CH4、 CH3OH 等引起 的吸收 特征。 和 3.1)im 特征 相反， 由脂肪 族碳氢 化合物 
C 一 H 键的伸 缩振动 引起的 3.4)im 处的特 征一般 只在弥 漫星际 介质中 出现。 另外值 
得一提 的是， 3.4)im 消光 特征与 硅酸盐 引起的 9.7nm 消 光特征 类似， 在不同 的视线 
方向上 也有着 不同的 强度， 在银 心方向 和太阳 邻近弥 漫星云 方向的 比值也 
相 差了近 2 倍。 这 是当前 红外消 光研究 中的一 个重要 难题。 

3. 红外 消光研 究展望 

红外 探测技 术和红 外空间 天文的 发展使 红外波 段观测 资料迅 速增加 ，从 Spitzer 
空间 红外望 远镜、 AKARI 红外 卫星到 Herschel 空间天 文台， 都 是其中 的成功 典范。 
更多 的观测 将有利 于人们 得到连 续的、 完 整的红 外消光 曲线， 进一步 确定近 红外到 
中红 外的消 光律； 红 外消光 中的谱 特征研 究将为 星际尘 埃的研 究提供 更多的 信息， 
促 进了解 银河系 中星际 介质的 分布， 完善星 际尘埃 模型； 丰富的 /l>30nm 的观测 
提 供了正 确认识 星际尘 埃红外 发射的 机会， 从而 真正认 识这部 分波段 的星际 消光， 
完善星 际尘埃 模型。 
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3.4 微米和 9.7 微米 星际消 光特征 的区域 性变化 

Regional  Variations  of  the  3.4|um  and  9.7|um 
Interstellar  Extinction  Features 


1.  引言 

星 际尘埃 在星系 的演化 、恒星 和行星 系统的 形成， 甚至是 生命起 源的过 程中都 
起 着重要 的作用 ，星 际消光 的普遍 规律及 消光特 征提供 了建立 和检验 星际尘 埃颗粒 
模型的 直接观 测证据 [1]。 基 于消光 曲线中 2175 埃 (A) 的 紫外消 光驼峰 (extinction 
bump)、 3.4 微米 (|im) 处的  C — H  特征、 9.7)im  处的  Si — 0 特征、 18|im  处的 0 — Si 
— 0 特征以 及其他 消光特 征[2]， 人们已 经普遍 认识到 星际尘 埃主要 是由含 碳组分 
(carbonaceous  dust) 和非结 晶硅酸 盐组分 (silicate  dust) 构 成的。 但是， 人们对 星际尘 
埃中含 碳组分 和硅酸 盐组分 的关系 以及星 际尘埃 的几何 结构和 排列所 知甚少 ，迄今 
为止还 没有能 完美地 解释各 种观测 现象的 “理 想的星 际尘埃 模型”  [1]。 其中 最难解 
释的观 测现象 之一便 是脂肪 族碳氢 化合物 (aliphatic  hydrocarbon) 中 C-H 键伸 缩振动 
(stretching  vibration) 引起的 3.4)im 消光特 征和硅 酸盐化 合物中 Si — 0 键伸缩 振动引 
起的 9.7nm 消光 特征的 区域性 变化。 当 前被广 泛接受 的星际 尘埃模 型有三 种：硅 
酸盐 + 石墨 模型、 硅 酸盐核 + 碳壳 层模 型和多 孔疏松 (porous) 模型， 它 们都不 能很好 
的解释 这种区 域性变 化[3]。 3.4)im 和 9.7nm 消光 特征的 区域性 变化为 改进这 些星际 
尘 埃模型 提供了 强有力 的观测 限制， 解决 这个难 题将完 善人们 对星际 尘埃的 成分、 
尺寸 和几何 结构的 认识， 建立 更为理 想的星 际尘埃 模型。 

2.  9.7|am 消光特 征的区 域性变 化及初 步解释 

谈起 3.4)im 和 9.7nm 消光 特征的 区域性 变化， 首 选要从 9.7|im 消 光特征 说起。 
9.7)im 消光 特征是 8 〜 30pm 红外 波段范 围内最 为显著 的星际 尘埃消 光特征 。早在 20 
世纪 70 年代， 人们 就已经 认识到 9.7|am 消光特 征是由 硅酸盐 尘埃颗 粒的吸 收造成 
的， 并 进一步 证认是 Si — 0 键 的伸缩 振动引 起的。 9.7)im 消光 特征的 轮廓宽 而没有 
精细 结构， 表 明星际 空间中 的硅酸 盐大多 是以非 结晶的 形式存 在的。 有意思 的是， 
不同的 星际环 境或者 不同的 视线方 向上， 9.7|im 消 光特征 的轮廓 宽度有 所不同 。一 
般 来说， 弥 漫星际 介质区 域中的 9.7|im 特 征比致 密分子 云区域 的要窄 一些， 但也 
有 例外的 情况， 说明 硅酸盐 吸收特 征的轮 廓的变 化不仅 仅取决 于星际 介质的 密度， 
还与其 他因素 有关， 具体的 原因不 甚明了 [4]。 
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除轮 廓外， 最 让研究 者感兴 趣的是 9.7|im 消光特 征强度 随视线 方向的 变化。 
在银 心方向 和太阳 邻近弥 漫星云 (diffuse  clouds) 方 向上， 光 学波段 的消光 与 
9.7|J_m 特征 的光 学厚度 T9.7nm 的比率 相 差了近 2 倍 (见表 1)。 』F/r9.7nm 的变 
化 表明应 该将硅 酸盐同 其他引 起可见 光波段 消光的 尘埃成 分区别 开来。 最初， 
Roche 和 Aitken[5] 认为 这是由 于银心 附近富 碳恒星 (产 生富碳 颗粒) 较 少而富 氧恒星 
(产生 硅酸盐 颗粒) 较多引 起的。 但 是在此 之后， 研究者 发现脂 肪族碳 氢化合 物中的 
C-H 键伸 缩振动 引起的 3.4nm 消 光特征 也有这 样的观 测现象 (见表 1)， 因 此以银 
心 方向上 富碳恒 星减少 来解释 的变 化就变 得值得 商榷了 。但 不管原 因是什 
么， 这 样的观 测现象 意味着 硅酸盐 颗粒在 弥漫星 际介质 中的分 布可能 是不均 匀的。 


表 1 不同 方向上 

和 的 平均值 [2] 

Av!  ^9.7nm 

Ayl  ^3.4)0,111 

银心 方向的 平均值 

8.4 

146 

太阳附 近弥漫 星云的 平均值 

18.2 

274 

3.  3.4|am 消 光特征 的区域 性变化 及进一 步解释 

同样， 早在 20 世纪 70 年代， 人们 也在银 心方向 的红外 光谱中 发现了  3A[im 
的吸收 特征。 观 测表明 3.4nm 消光 特征一 般只在 弥漫星 际介质 方向上 出现， 而在 
致密 分子云 (dense  molecular  clouds) 方向 上没有 发现过 。 一 般认为 3.4)im 消 光特征 
是 由脂肪 族碳氢 化合物 C— H 键 的伸缩 振动而 引起的 ，但 C— H 键的 确切载 体仍无 
定论， 短饱 和脂肪 族链、 含 H20,  CO,  CH4,  NH3等的 “ 脏冰” （dirty  ice) 混 合物受 
紫外线 光照而 产生的 含碳有 机物、 或者含 氢的无 定形碳 (hydrogenated  amorphous 
carbon;  HAC) 都是候 选的载 体[1，6]。 近 年来的 光谱观 测发现 3.4[im 消 光特征 还包括 
3.38)im、 3.42)im、 3.48)im 等 几处子 特征， 实验 室研究 表明前 两个特 征来源 于对称 
的 C— H 键伸缩 振动， 后者来 源于不 对称的 C— H 键伸 缩振动 [7]。 

3.4nm 消光 特征与 硅酸盐 Si— 0 键的伸 缩振动 引起的 9Jm 消 光特征 有相似 
之处 ，即， 在 不同的 视线方 向上有 不同的 强度， 在银 心方向 和太阳 邻近弥 
漫星 云方向 上的比 值也相 差了近 2 倍 (见表 1)。 3.4nm 消光 特征与 9.7nm 消 光特征 
随视线 方向类 似的变 化规律 以及它 们在银 心方向 上与可 见光波 段消光 比 率的增 
加， 说明需 要区别 考虑引 起可见 光波段 消光的 成分和 C 一 H 键、 Si — 0 键载 体的成 
分。 Sandford 等人 [7] 认为， 在银心 方向的 增强表 明了银 心方向 C 一 H 键载 体物 
质的 丰度是 逐渐增 加的， 变化并 不一定 是银心 附近富 氧恒星 多而富 碳恒星 
少的缘 故['  他 们同时 指出， AvlTXAvLmfW  类似 的变化 规律说 明二者 很可能 

是相 关的， 硅酸盐 成份和 脂肪族 碳成份 很可能 是以硅 酸盐核 + 有机难 熔分子 (organic 
refractory) 幔的 形式结 合在一 起的。 但这样 的观点 随后就 受到了 挑战： 对于 硅酸盐 
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核 + 有机 难熔 分子幔 模型， 如果 9.7|am 消 光特征 具有偏 振性， 那么 3.4nm 消 光特征 
也应 该有偏 振性。 Adamson 等人 [8] 观测了 银心方 向上的 红外源 IRS7, 发 现只有 
9.7|am 特征有 偏振， 而 3.4)im 特 征没有 偏振。 硅 酸盐核 + 有机 分子幔 的尘埃 模型因 
此遭 到质疑 [3]。 

同时， Sandford 等人 [7] 的解释 需要将 硅酸盐 和脂肪 族碳氢 化合物 两种成 分和引 
起可 见光波 段消光 的成分 分开， 如果引 入可以 引起可 见光波 段消光 的成分 (比 如不 
会产生 3.4nm 消光特 征却有 很强的 可见光 波段消 光的石 墨)， 那么我 们又将 面临碳 
元素 的丰度 问题。 另外， 在 富碳的 原行星 状星云 CRL618 的光 谱中发 现类似 3.4pm 
消光特 征的吸 收特征 [1]， Pendleton 和 Allamandola[6] 在 2002 年 的研究 中也指 出演化 
晚 期富碳 恒星的 物质外 流区域 是引起 3.4nm 消光 特征的 成分的 来源地 之一， 这说 
明 C-H 键的 载体物 质和引 起可见 光波段 消光的 含碳成 分有着 密切的 关系。 

4. 难 题的解 决前景 

迄今 为止， 3.4)im 和 9.7nm 消 光特征 在太阳 邻近弥 漫星云 方向和 银心方 向上的 
区 域性变 化还没 得到令 人满意 的解释 。当 前流行 的星际 尘埃模 型都不 能很好 的解释 
该观测 现象， 只能从 尘埃成 分的丰 度分布 来勉强 解释。 本文作 者及合 作者对 星际尘 
埃的深 入研究 发现， 考虑多 孔疏松 的尘埃 模型， 或者尘 埃尺寸 分布的 区域性 变化， 
该 难题能 够取得 突破： 

(1)  由 于银心 方向上 有较多 的致密 分子云 区域， 尘埃 的凝聚 (coagulation) 生长 
很可能 导致多 孔疏松 的结构 。如果 银心方 向上的 弥漫星 际介质 中尘埃 颗粒也 是多孔 
疏松的 ，则 和 AylT9j^m 在银心 、方向 的减小 能够得 到解释 [9]。 

(2)  如果 C— H 和 Si— 0 的载 体在银 河系中 的分布 是近似 均匀的 ，而 4 在银 
心附 近的增 加速度 (A^r/pc) 减小， 那么 Avl rXAVimfW 』/1"9.7_在 银心方 向上变 小也能 
得到 解释。 固体微 粒对波 长与其 尺寸相 当的电 磁波散 射和吸 收最为 显著， 如 果银心 
附近 的尘埃 比太阳 系附近 弥漫星 云中的 尘埃有 更多的 大尺寸 粒子， A^F/pc 在银心 
附近就 将 减小， 从而能 够解释 J〆 乃. 4pm 和 .•/ |_im 类似 的变化 规律。 
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Dust  in  High  Redshift  Objects 


1 .引言 

我 们生活 在一个 充满尘 埃的宇 宙里。 根据宇 宙大爆 炸理论 (现今 宇宙的 年龄约 
为 13.7  Gyr), 在宇宙 大爆炸 700 万年后 (z=  30), 宇 宙尘埃 (cosmic  dust) 开始形 成于第 
一代星 系里。 通过 对近邻 宇宙的 研究， 天文学 家获得 了丰富 的观测 证据并 得出被 
广泛 认可的 结论： 近邻宇 宙的尘 埃主要 产生于 年老的 (大于 lGyr)、 低质量 (约 1 个 
太阳 质量) 的恒星 (大 多为 AGB 星) 的壳层 抛射物 (如图 1 所示， Habing  &  Olofsson 
2003)； 而且 AGB 星要在 lGyr 年后才 开始生 成绝大 部分的 尘埃。 由于这 个时标 
的限制 (大于 lGyr)， 在早期 宇宙里 (小于 lGyr;z>6)， 尘 埃不大 可能由 AGB 星生 
成， 因而早 期宇宙 的尘埃 是怎样 生成的 这个课 题引起 了天文 学家们 的强烈 兴趣。 


SiO 脉泽 


hot  bottom  buminj 
s-process 


C/0<1 


简并 状态的 对 流的星 
碳 / 氧核  体表层 


c/o>i 


脉冲 


H20，Ti0,V0，Si0  silicates 
H2,CO  Mg/Al-oxides 


动态的 

大气层 


He-and  H- 
buming  shells 


H20 脉泽  OH 脉泽 
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OH— O+H 
H20-^0H+H  - - 


星际 辐射场 


环 绕星体 
的表层 

— hc3h 


ISM 


3-30  km/s 
10-8-104Mo/yr 


图 1  AGB 星生成 尘埃的 过程。 

(Habing  &  Olofsson, 2003,  Asymptotic  Giant  Branch  Stars,  Springer) 


2. 尘埃 特征与 重要性 

宇宙中 的尘埃 主要包 含两种 成分： 硅酸 盐和某 种含碳 的固体 物质。 其中 含碳颗 
粒可能 是石墨 或非晶 形碳； 含硅 颗粒包 括镁- 铁-氧 -硅化 合物。 尘 埃颗粒 的典型 
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尺寸为 0.1 微米。 宇宙 中尘埃 的质量 约占星 际介质 质量的 1%  (气 体部 分约占 99%)。 
目 前关于 尘埃颗 粒结构 的理论 有三种 ： （a) 石墨 -硅酸 盐-多 环芳香 烃模型 (Li  &  Draine 
2001)；  (b) 硅 核-碳 幔模型 (Li  &  Greenberg  1997);  (c) 碳 -桂混 合模型 (Mathis  1996)。 

虽然 尘埃只 占宇宙 中重子 物质的 很小的 一部分 ，可 是它对 于天体 物理学 却有十 
分 重大的 作用。 尘埃 普遍存 在于广 泛的天 体物理 环境里 :从环 绕在冷 红巨星 的包层 
到超新 星的喷 射物； 从 弥漫、 致密 星际云 、恒星 形成区 到主序 星的残 骸盘； 从 彗星、 
行 星际空 间到遥 远的星 系和类 星体。 尘埃 对星际 云的热 平衡、 化学 反应、 星 际云坍 
塌形成 恒星的 过程以 及行星 的形成 都有很 重要的 作用。 从天文 观测上 ，尘 埃阻挡 (吸 
收、 散射) 了从 星系里 恒星形 成区、 致密星 吸积盘 发射出 来的光 学和紫 外辐射 ，然 
后尘埃 自身发 出红外 波段的 辐射。 因此， 从 天文观 测上， 为了还 原观测 天体的 光谱， 
我们 必须修 正尘埃 的消光 效应。 

3. 高 红移尘 埃来自 哪里？ 

长 期以来 ，天文 学家一 般认为 尘埃来 自于两 个地方 ： （1) 像 太阳一 样年老 (约十 
亿年) 的恒 星的抛 射物， （2) 星际空 间分子 云的慢 速凝结 。但这 两种机 制需要 的长时 
标 (大于 lGyr) 并不能 解释早 期宇宙 (高 红移) 尘埃。 面 对这个 难题， 天 文学家 提出了 
以下 的一个 猜想： 源 于超新 星的短 时标的 寿命， 早期宇 宙的尘 埃可能 产生于 超新星 
的 爆发。 幸运 的是， 随着 天文观 测仪器 (Spitzer/Hubble/Swift/Gemini) 的 进步， 越来 
越多 的高红 移天体 (伽 马射 线暴、 类 星体、 Lyman-Break 星系、 极红 天体、 亚毫米 / 
毫米 星系、 Micro-Jansky 射 电源) 被 发现， 目前观 测到的 最远的 类星体 红移在 z  = 
6.4( 宇宙大 爆炸后 0.874Gyr), 最远的 伽马射 线暴在 8.2( 宇宙大 爆炸后 0.63Gyr)o 
天文学 家们通 过分析 这些高 红移天 体的多 波段光 谱数据 (光 学、 近 红外、 亚毫米 / 毫 
米、 射电波 段)， 利 用特征 谱线、 尘埃 消光、 偏振、 金属丰 度来研 究早期 尘埃。 

2004 年， Maiolino  et  al.(2004) 发现 高红移 (z>6) 类 星体的 消光曲 线与超 新星的 
消 光曲线 非常的 相似， 因 此他们 认为高 红移天 体中的 尘埃可 能来自 超新星 爆发。 
2006 年， Sugerman  et  al.(2006) 利用  Spitzer、 Hubble  太空望 远镜和  Gemini  地面望 
远镜对 超新星 SN  2003gd 进行了 观测， 发现大 量尘埃 确实存 在于超 新星爆 发的残 
留 物里， 而且 超新星 SN2003gd 的前 身星是 一个寿 命很短 (大 约几百 万年) 的 恒星， 
因此， 他们 提出， 在宇宙 早期， 超新星 的爆发 可以在 短时标 内提供 大量的 尘埃。 2008 
年， Rho  et  al. (2008) 也观测 到大量 的尘埃 生成于 超新星 (Cassiopeia  A) 爆发的 喷流里 
(如图 2 所 示)。 但是， 由于超 新星爆 发时产 生的强 辐射， 超新 星爆发 破坏的 尘埃数 
量 可能比 它们产 生的还 要多。 因此， 还需 要更多 的观测 证据来 确认超 新星爆 发出产 
尘埃的 效率。 

2009 年， Sloan  et  al.(2009) 通过观 测一个 邻近的 星系， 发 现尘埃 产生于 一颗正 
在死亡 的碳星 (carbon  star), 其主序 质量比 太阳大 很多。 通过 对碳元 素和其 他重金 
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图 2  21 微米波 段尘埃 特征， 图 中的红 色为被 超新星 

Cassiopeia  A 爆发 激波加 热的尘 埃物质 (Rho  et  al.  2008)。 


属元素 丰度的 分析， Sloan 等 认为碳 星有可 能在第 一代星 系形成 时产生 尘埃， 这个 
发现 为早期 尘埃的 形成提 供了另 外一种 可能。 

4.  高红移 伽马射 线暴宿 主星系 的尘埃 

伽马射 线暴， 源于它 们辐射 出巨大 的能量 (约为 1053erg)， 使得 在红移 z>10 的 
伽 马暴也 可以被 观测。 特 别是， 观测已 经证明 长时标 (大于 2 秒) 的伽 马暴与 大质量 
恒星相 关联， 因而 也与充 满尘埃 的大质 量恒星 形成区 相关； 并且呈 幂律分 布的余 
晖辐射 能谱使 得伽马 射线暴 成为高 红移尘 埃研究 的理想 天体。 最近， Li  et  al.(2008) 
提出 “Drnde” 模型， 通过 拟合余 晖辐射 能谱以 研究伽 马射线 暴的宿 主星系 里尘埃 
的性质 (消 光、 成分、 丰度、 颗粒尺 寸)。 图 3 选 取了四 个不同 红移区 间的伽 马射线 
暴 (Liang  &  Li  2009)， 通过  Levenberg-Marquardt  最 小化拟 合方法 ，得出  GRB  070802 
(z«2.45),  GRB  060526  (z- 3.221),  GRB  080129(z« 4.349),  GRB  050904(z-=6.29) 的 
尘 埃消光 曲线。 它 们和人 们经常 选取的 模板消 光曲线 如大麦 哲伦云 (LMC)、 小 麦哲伦 
云 (SMC) 以及 银河系 (MW) 并不 一样。 另外， 通过硅 酸盐- 石墨尘 埃模型 能很好 地拟合 
四个 伽马射 线暴宿 主星系 里尘埃 的消光 曲线， 并且 可以得 到硅酸 盐和石 墨颗粒 的尺寸 
分布 和相对 丰度。 初 步研究 表明， 这 些特性 和红移 似乎没 有关系 (Liang  &  Li  2009)。 

5.  面临 的难题 

虽然 近年来 的观测 数据和 理论使 我们对 高红移 尘埃有 了更多 的了解 ，可 是要想 
解开它 的真正 本源， 我们 需要先 解决以 下几个 难题。 

(a)  高 红移尘 埃从哪 里来， 如何 产生？ 

(b)  假设 超新星 是一种 可能， 那它 产尘埃 的效率 如何？ 

(c)  高 红移尘 埃如何 在激波 与恒星 周围的 致密壳 层相互 碰撞下 形成？ 

(d)  高红 移尘埃 的性质 会随红 移而变 化吗？ 

我们 相信， 随着 天文仪 器技术 的快速 发展， 在 不久的 将来， 高红 移天体 中尘埃 
起源 和演化 的难题 将会被 解开， 这为研 究早期 宇宙、 第 一代星 系和恒 星的形 成将会 
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有重要 的意义 


图 3 左图为 伽马射 线暴余 晖的辐 射能谱 拟合、 横 坐标为 (1/ 波 长)， 纵坐标 为辐射 流量； 中 
图为尘 埃消光 曲线， 纵 坐标为 归一化 (V 波段) 的消 光量； 右图用 硅酸盐 -石墨 尘埃模 型来拟 
合 尘埃消 光曲线 (Liang  &  Li  2009)。 图中： GRB (Gamma-ray  Burst, 伽 马射线 暴)、 dust 
extionction (尘 埃消 光)， sil-graph  model( 硅酸盐 -石墨 尘埃模 型)， z 为 红移。 
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星际 2175 埃 吸收峰 


The  Interstellar  2175  A  Absorption  Bump 


星际 弥散带 (diffuse  interstellar  bands,  DIBs), 是来 自星际 介质的 从紫外 至红外 
波长范 围内的 较宽的 吸收带 ，首 先由 Heger 于 1921 年在 Lick 天 文台观 测发现 ，并于 
1922 年进行 了报道 [1]。 1934 年， Merrill[2] 观 测到了  5780、 5797、 6284 和 6614A  四 
条 DIBs, 通过 分析， 证 明它们 源自星 际空间 而不是 恒星。 到目 前为止 ，人们 探测到 
的 DIBs 已达 380 条， 它们 的半峰 全宽在 0.8 〜 30A。 遗 憾的是 ，还没 有一条 Dro 的载 
体 被完全 证认。 

星际 弥散带 的证认 一直是 天文光 谱研究 中具有 挑战性 的课题 。在 星际弥 散带被 
发现 不久， 一些 著名天 文学家 (如 Russell  1935,  Swings  1937) 就 推测是 由星际 介质中 
的气相 分子产 生的。 由于当 时人们 普遍认 为星际 空间的 物质是 由固态 尘埃颗 粒构成 
的， 对星 际介质 中形成 气相分 子的物 理化学 机制不 清楚， 就 质疑气 相分子 存在的 
可 能性， 因 而又有 一些人 提出了 星际介 质中固 态尘埃 粒子是 DIBs 载体的 假设。 

过去几 十年的 研究中 ，天 文学家 采用了 大量的 先进科 学技术 手段， 其中 包括射 
电 和红外 技术， 在星际 云中探 测到了 大量的 疑似星 际弥散 带载体 分子； 与此 同时, 
理论和 地面实 验研究 也在同 步进行 ，一些 先进的 物理化 学理论 被应用 到星际 弥散带 
的研 究中。 近年来 ，人们 对星际 弥散带 及其起 源的研 究与日 俱增， 在星 际介质 中普遍 
观测到 4000 〜 13000A 的 星际弥 散带。 随 着功能 强大的 望远镜 和性能 完备的 探测系 
统的 问世， 探 测目标 已由银 河系延 伸到河 外星系 的暗弱 天体。 通过对 DIBs 的广泛 
观测与 地面实 验测量 ，获 得了  DIBs 可能 载体的 构成机 理以及 与其他 观测资 料相关 
联的 一系列 理论， 现今 普遍认 为含有 复杂碳 结构的 气相分 子如富 勒烯、 碳链 分子和 
多环 芳香烃 （PAHs) 是 DIBs 的可能 载体。 

2175A 吸收 峰是与 DIBs 紧 密相关 的一个 特征。 1965 年， StecherCT 发现在 星际消 
光 曲线的 紫外端 2175A 附近 存在一 条很强 的宽吸 收峰， 称其为 2175A 驼峰。 
Fitzpatrick 和 Massa[4](1986) 利用 IUE 数据 构造了 星际消 光曲线 ，发 现在 0.1~0.3(im 
范围内 ，紫 外消光 曲线可 以用一 个由三 部分构 成的解 析函数 描述。 

自从 2175A 驼峰被 发现后 ，其 载体性 质一直 是科学 家们所 关注的 课题。 Stecher 
和 Donn[5](1965) 指出， 2175A 吸收 峰可能 是由细 微石墨 颗粒产 生的， 但它不 能解释 
2 175 A 吸收 峰的半 高全宽 (FWHM) 随环 境改变 而中心 波长几 乎不变 的观测 事实。 
Mennella 等人 [6](1998) 提出 2175A 吸收 峰来自 氢化无 定形碳 (hydrogenated 
amorphous  carbon,  HAC) 分子, 而实验 中却没 有从氢 化无定 形碳中 测到与 2175A 吸 
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收峰 很类似 的吸收 谱带。 Wada 等人 [7](1999) 提出超 富勒苯 (hyperfullerene) 洋 葱状碳 
粒子 ，它们 的吸收 峰接近 2200A， 但 其谱线 较星际 谱线轮 廓宽。 Joblin 等人 [8](1992) 
和 Li  &  Draine[9](2001) 指出 ，多 环芳香 烃分子 (PAHs) 与石墨 片相似 ，具 有与石 墨片相 
似 的电子 波函数 ，在 2000-  2500A 范围具 有很强 的吸收 ，因此 ，他 们认为 PAHs 分子、 
离子 、自 由基 的混合 物最有 可能是 2175A 吸收 驼峰的 载体。 

Iglesias-Groth  (2007) 采用 计算化 学方法 计算了 富勒稀 C8()、 C32 。和 C54o 的电子 
跃迁谱 ，不 但在 4430A 附 近得到 了很强 的吸收 ，还在 2175A 附近 得到了 强吸收 ，意味 
着富 勒稀有 可能是 4430ADro 和 2 175 A 驼峰 的共同 载体。 

2175A 驼 峰在形 式上与 DIBs 相同 ，是 叠加在 消光曲 线上的 星际吸 收带。 2175A 
马它峰 起源于 细小的 碳质尘 粒子或 PAHs  (Draine  1989,  Li  &  Draine  2001), 同时 ，人们 
揭示 DIBs 也 可能起 源于碳 基分子 ，这 就自然 引发人 们研究 二者之 间的相 关性。 20 
世纪 80 年代 前后, 一些作 者包括 Wu、 York 和 Snow  (1981) 和 Sneden 等 (1978) 研究 
了  DIBs 与 2175A 驼峰之 间的相 关性质 ，结 果显示 4430A  DIB 与 2 175 A 驼峰 之间有 
较 好的相 关性； Seab 和 Snow  (1984) 利用 50 颗 恒星的 4430、 5780、 6284A  Dro 和 
2175A 驼峰强 度的观 测数据 ，分 析发现 2175A 驼峰 强度与 4430A 强度 之间确 实具有 
很 好的相 关性， 但与 5780A 和 6284A  DIBs 强度 之间不 存在相 关性。 

Benvenuti 和 Porceddu(1989) 对 26 个银河 系目标 星进行 观测, 研究了  5780、 
5797、 6196、 6203、 6270 和 6284A  DIBs 的强度 和等值 宽度与 2175A 驼峰 的强度 
之间的 关系， 结果发 现它们 之间也 没有相 关性。 

Desert 等 (1995) 用 Fitzpatrick 和 Massa 给出 的方法 拟合了 一系列 实测星 际消光 
曲线， 获得了  2175A 驼峰 的中心 高度， 发现 DIBs 的等值 宽度与 2175A 驼 峰的中 
心高度 存在一 定的相 关性。 

对河外 星系的 观测分 析揭示 ，大多 数河外 星际消 光具有 明显的 2175A 驼峰 ，而小 
麦哲 伦云和 星暴星 系星际 消光曲 线没有 2 175 A 驼峰。 最近， Cox 等 (2007) 研 究了小 
麦哲 伦云中 星际消 光曲线 形状与 DIBs 以及 星际介 质中的 物理化 学环境 之间的 联系, 
发现 在没有 (或 很弱) 紫 外消光 2175A 驼 峰视线 方向也 不存在 (或 很弱） DIBs， 反之 ，在 
具有很 强的紫 外消光 2 175 A 驼峰 视线方 向存在 很强的 DIBs。 他们指 出引起 DIBs 
和紫 外消光 2175A 驼峰消 失或减 损的原 因可能 有两种 ： （1) 因 小麦哲 伦云中 的尘埃 
颗粒 的瓦解 或毁灭 ，导致 消光曲 线形状 和气体 / 尘埃比 例系数 的改变 ，特别 是含碳 
2 175 A 驼峰载 体物质 ，在 强烈紫 外辐射 场穿透 弥散气 体介质 ，或 在弥散 介质受 激震荡 
时 ，会加 速毁灭 DIBs 的 载体; （2) 某种 星际环 境抑制 2175A 驼峰和 DIB 载体的 形成。 

发现 星际弥 散带和 2175A 驼峰 至今已 有几十 年历史 ，在几 十年的 研究中 积累了 
丰 富的观 测资料 ，但是 星际弥 散带和 2175A 驼峰 依旧没 有得到 证认， DIBs 扩 展谱特 
性、 中心波 长与观 测方向 无关的 事实， 引发 了一些 有趣的 问题： 是什么 产生了  DIBs? 
它们是 怎样构 成的? 它 们怎样 具有足 够的丰 度在星 际空间 产生如 此多的 DIBs 谱线？ 
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DIBs 和 2175A 驼峰是 否存在 相关? 二者是 否具有 共同的 载体? 它们的 载体是 什么？ 
随着科 学技术 的进步 ，大型 空间望 远镜、 先 进的探 测系统 和图像 处理系 统的发 
展 和应用 ，并结 合先进 的物理 化学理 论和地 面实验 ，人们 最终将 会揭开 星际弥 散带和 
2 175 A 驼 峰这一 谜团。 
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天 体脉泽 及其抽 运机制 

Astronomical  Maser  and  Its  Pumping  Mechanism 

天体 脉泽自 1965 年 被发现 以来， 它 已经成 为天体 物理学 中的一 个重要 的研究 
分支。 脉 泽谱线 具有超 强和窄 的谱线 特征， 一般 认为它 们是由 微波受 激放大 机制引 
起的 。到目 前为止 ，在恒 星形成 区或晚 型星的 大气包 层中已 观测到 了几千 (大于 3000) 
个脉 泽源， 主要为 OH， H20,  SiO 和 CH3OH 等 4 种星 际分子 脉泽。 脉 泽作为 一种极 
端的非 热平衡 现象， 为我们 研究一 些特殊 的天文 环境， 特别是 小尺度 环境的 物理， 
磁场 和动力 学条件 提供了 最好的 工具。 天体 脉泽大 多呈亮 斑结构 —— 脉泽斑 ，单 
个脉泽 斑非常 致密， 其大小 通常为 1 个天文 单位， 并具有 很高的 亮温度 (大于 109K), 
因此可 以通过 VLBI 技 术对其 进行高 分辨率 观测， 来精 确研究 其所在 区域分 子气体 
的 运动学 和物理 环境。 目前 通过高 分辨率 VLBI 观测已 对天体 脉泽取 得了如 下方面 
认识： 

在 晚型星 (如 AGB 星， 红超 巨星) 拱星包 层中， 脉泽 (主 要是 SiO、 H20、 OH 脉 
泽) 分布于 不同的 区域： 最 靠近恒 星的是 SiO 脉泽 (2 〜 4 个恒 星半径 处)， 然后是 H20 
脉泽 (大于 10 个 恒星半 径)， 最外 层的是 OH 脉泽 (大于 50 个 恒星半 径)。 这 表明这 
三种 脉泽具 有不同 的激发 条件。 SiO 脉泽产 生的环 境通常 要求氢 密度为 109cnT3, 温 
度为 1500K, 它是研 究离恒 星表面 最近的 复杂、 高密 度区域 的有力 工具。 H20 和 
OH 脉泽 则示踪 了星风 加速区 ，所 在区域 的温度 与密度 也随远 离恒星 而降低 (典 型为 
500-800  K,  107〜108cm_3)o 

脉泽对 研究从 AGB 星快 速演化 到行星 状星云 这个过 渡时期 的天体 —— 原行星 
状星云 (或后 AGB 星) 也起 着非常 重要的 作用。 AGB 星 拱星包 层是球 状结构 并且有 
一 个相对 慢的膨 胀速度 (大 约为 10~20km  s'1), 但当它 向行星 状星云 演化时 ，球 状的 
包层结 构将出 现不对 称性， 并且逐 步演化 成高速 (大于 100  km 厂1) 的准 直喷流 。通 
常这个 过程十 分短暂 (小于 1000 年)， 人们 对这个 过程的 认识还 不是很 清楚。 脉泽 
观测 表明在 原行星 状星云 中存在 着类似 于吸积 盘的拱 星盘和 带有磁 场的高 速准直 
喷流现 象[1]。 这 为研究 行星状 星云起 源与演 化提供 了重要 的观测 证据。 

最近， 干涉观 测表明 OH 脉泽 可以用 来探测 超新星 遗迹与 相邻分 子云碰 撞所产 
生 的横向 激波， 这也同 时可以 被用来 测量这 些区域 (尺 度大约 为几百 个天文 单位) 的 
磁场。 结 果发现 OH 脉 泽所在 区域的 磁场非 常强， 可 以达到 1 〜 2 毫 高斯， 大 约是周 
围星际 磁场的 10倍[2]。 

在恒 星形成 区中， VLBI 观测表 明脉泽 (主要 为 H20、 OH、 I 型与 II 型 CH3OH 
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脉泽) 可以用 来精确 示踪围 绕原恒 星的吸 积盘和 喷流区 域的动 力学。 这为研 究恒星 
形成， 特别是 大质量 恒星形 成提供 了重要 的观测 证据。 另外， 各类脉 泽在大 质量恒 
星形 成过程 中存在 着演化 关系： 通常 I 型 甲醇脉 泽最早 出现， 并 与外流 成协； 接着 
II 型甲醇 脉泽， 水 脉泽及 OH 脉 泽相继 出现。 理 解各类 脉泽间 演化关 系将对 探索大 
质量 恒星形 成各个 阶段的 物理及 动力学 环境有 着关键 作用。 特 别重要 的是， 目前可 
以利用 VLBI 相位参 考技术 直接测 定恒星 形成区 天体脉 泽的周 年视差 (精 度高达 10 
个微角 秒)， 获得其 准确距 离[3]。 进而可 以更为 精确地 研究银 河系的 旋臂结 构及密 
度波理 论等。 

另外在 河外星 系中也 发现多 种分子 的脉泽 辐射， 如 OH,  H20,  H2CO,  CH 等， 
其中 最为常 见而且 辐射最 强的是 H20 超脉泽 (光度 通常是 银河系 脉泽的 106 倍以 
上)。 目前已 在河外 星系中 探测到 了百余 个河外 H20 超 脉泽。 超脉泽 的高空 间分辨 
率研 究为证 实黑洞 的存在 提供了 有力的 支持： 如对 NGC4258 的 H20 超脉泽 的高分 
辨率 VLBA 观测发 现该星 系红、 蓝移的 超脉泽 发射来 自于一 个尺度 非常小 并具有 
开 普勒性 质的转 动盘， 并由 此测出 其中心 天体质 量高达 3.6X107 个太阳 质量， 这是 
活动星 系核中 央存在 黑洞的 最为有 力的观 测证据 W。 另 外通过 对河外 超脉泽 运动学 
(通 常为 开普勒 运动) 拟 合可以 精确获 得星系 的几何 距离。 该距 离不依 赖于任 何经验 
关系 及模型 假定， 它可以 用来校 准其他 测量距 离的经 验公式 (如 Tully-Fisher 关系) 
或标 准烛光 (如 la 型超新 星)。 因而 可以用 来更为 准确的 测定河 外天体 距离， 并最终 
精确 测定哈 勃常数 Hq。 这将 对精确 研究宇 宙学， 如暗 能量， 宇宙几 何等方 面有着 
不 可估量 的作用 及对宇 宙的认 识产生 深远的 影响。 

综上 所述， 天体脉 泽广泛 地分布 于星际 空间： 从 恒星， 到银 河系， 甚至 到河外 
星 系都有 脉泽的 分布， 可以说 它是研 究宇宙 概貌的 最有力 探针。 但从 脉泽本 身辐射 
物 理机制 来讲， 至今 仍有很 多尚未 被完全 解决的 问题。 特别是 天体脉 泽的抽 运机制 
一直 是天体 物理中 最富挑 战性的 问题。 所谓 的脉泽 抽运机 制就是 要找到 使上、 下能 
级粒子 布居数 反转的 机制和 它所要 求的极 端非热 动平衡 条件。 理论研 究表明 银河系 
脉 泽有两 种主要 的抽运 机制： 碰 撞抽运 和辐射 抽运。 碰 撞抽运 指脉泽 分子通 过与其 
他粒子 (主 要是 H2) 的碰撞 过程， 在 某些能 级上形 成布居 反转， 产 生脉泽 辐射。 辐射 
抽 运是指 脉泽分 子靠外 部辐射 (通常 是红外 辐射) 而 激发， 建 立布居 反转， 产 生脉泽 
辐射。 不同的 脉泽分 子具有 非常不 同的抽 运条件 (如 温度、 密度等 目前理 论与观 
测表明 H20 与 I 型 甲醇脉 泽可以 在外流 (或吸 积盘) 与星 际介质 碰撞所 产生的 激波条 
件下 形成， 因而碰 撞抽运 机制可 能是产 生这两 类脉泽 的主导 机制。 而 OH 与 II 型 
甲醇脉 泽可能 在星际 尘埃的 红外辐 射作用 下产生 ，因而 它们可 能以红 外辐射 抽运机 
制 为主导 。但 研究也 发现即 使是同 一分子 脉泽在 不同天 体环境 下其抽 运机制 也可能 
完全 不同。 例如 ，在晚 型星中 OH 脉 泽可能 以辐射 抽运占 主导， 但在超 新星遗 迹中， 
碰撞抽 运可能 是产生 OH 脉 泽的主 导机制 。对脉 泽抽运 机制的 理解反 过来又 可以探 
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索 脉泽所 在区域 的物理 环境。 如以碰 撞抽运 机制为 主导的 I 型甲醇 脉泽， 大 质量恒 
星外流 与星际 介质碰 撞的环 境应该 是形成 该种脉 泽最合 适的物 理环境 。一些 观测统 
计结果 表明， 在大质 量恒星 外流区 域的这 类脉泽 的探测 率很高 (约 70%)。 因 而某种 
程 度上， I 型 甲醇脉 泽可以 作为外 流的示 踪器， 即有 I 型甲醇 脉泽辐 射的区 域通常 
也伴有 外流 现象的 发生。 

尽管脉 泽抽运 机制的 研究对 于理解 脉泽本 身辐射 及其所 在区域 的物理 环境都 
有着至 关重要 的作用 ，但无 论哪种 现有的 抽运机 制模型 对脉泽 辐射的 解释都 存在着 
或多 或少的 缺陷。 特 别是对 SiO 脉 泽抽运 机制的 理解更 存在着 较多的 争议。 而实 
测将是 最终检 验脉泽 抽运机 制的有 效手段 。以 SiO 脉 泽抽运 机制为 例来说 明实测 
的重 要性。 碰撞 抽运与 辐射抽 运都在 理论上 预言了 不同跃 迁频率 SiO 脉泽 (如 V=1 
•7=1-0,  43.1GHz， v=2J=l-0,  42.8GHz 等) 辐射的 空间分 布情况 [5]。 因此， 通 过精确 
比 较在不 同跃迁 频率上 SiO 脉泽 的空间 分布， 能 够确定 SiO 脉 泽的主 导抽运 机制。 
而高 分辨率 VLBI 观测是 获取它 们精确 的空间 分布和 结构的 最有效 手段。 已 有许多 
工 作利用 VLBI 观 测探索 SiO 脉泽的 抽运机 制[6]。 但目前 VLBI 技术 及分辨 率尚未 
能 达到完 全解决 SiO 脉泽抽 运机制 的要求 。随着 VLBI 观 测技术 ，特别 是空间 VLBI 
技术的 发展， 相信能 为最终 理解脉 泽抽运 机制提 供有利 契机。 
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重元素 就是质 量数尤 >60 的 元素， 比如 我们地 球上熟 知的金 、银、 铜等 都属于 
重 元素。 如果 有人告 诉你： 世界宝 藏中的 黄金和 添加到 食盐中 的碘是 在一次 激烈的 
超新星 爆发中 冶炼出 来的； 而地球 上的大 部分钡 和锆是 在一颗 红巨星 的核心 慢慢形 
成的， 你会相 信吗？ 这 些重元 素在宇 宙中占 的比例 很小， 但正所 谓物以 稀为贵 ，它 
们在宇 宙中的 作用却 是不可 忽视的 。比如 根据我 们地球 和太阳 上现有 这些重 元素的 
种类和 丰度， 我们 就可以 判断太 阳不是 第一代 恒星。 大 家在中 学就知 道更重 的元素 
可以 通过较 轻元素 的聚变 产生。 如太 阳里面 4 个氢 核可以 聚变为 更重的 氦核。 那重 
元素是 否也是 通过聚 变产生 的呢？ 答案是 否定的 。因为 核聚变 本质就 是一个 核打入 
另 一个核 里面。 一方面 如果两 个核都 带电， 这个 过程必 须要克 服两者 的库仑 势垒， 
而库 仑势垒 正比于 两个核 电量的 乘积。 当核电 荷数很 大时， 库仑 势垒将 非常高 ，即 
使考虑 量子隧 道效应 聚变过 程也是 难以实 现的； 另一方 面当聚 变核达 到铁族 以后， 
每个 核子的 结合能 (比结 合能) 最大， 如 典型核 56Fe 的比结 合能为 8.8MeV, 而铁族 
元素 以后的 元素， 每个 核子的 结合能 平稳地 减少。 结合 能越大 则它越 稳定就 更难参 
加聚 变了， 所以想 通过聚 变产生 重元素 是行不 通的。 那它 们又是 怎么来 的呢？ 可能 
有 些读者 已经想 到了， 既 然带电 核要克 服库仑 势垒， 那 如果是 不带电 的中子 参加反 
应 不就可 以解决 这个问 题吗？ 实 际上绝 大部分 重元素 正是通 过这个 所谓的 中子俘 
获过程 得到的 (极 少量 重核来 自质子 俘获， 下文再 述)。 

早在 1952 年， 就 有天文 学家通 过分析 AGB 星 (asymptotic  giant  branch 渐进巨 
星 分支的 英文缩 写简称 ，因 其在恒 星演化 的赫罗 图中的 位置非 常靠近 红巨星 分支而 
得名) 的 光谱， 发 现它们 含有第 43 号放 射性元 素锝， 而 元素锝 的一个 显著特 点就是 
它只能 在很短 的时间 内稳定 存在， 然后很 快衰变 为其他 元素。 既然能 够在遥 远的恒 
星光 谱中发 现锝的 谱线， 这 就提示 我们， 是这些 恒星自 己制造 了这个 元素。 同时， 
在同 一批恒 星中， 人 们还找 到了钡 和锆的 谱线， 这是对 中小质 量恒星 制造重 元素理 
论 的直接 支持。 1956 年 Hoyle、 Fowler 和 Burbidge 夫 妇就在 Science 发 表论文 ，首 
先描 述了恒 星内部 通过中 子俘获 的核合 成的重 要观念 。继而 Burbidge 夫妇、 Fowler、 
Hoyle (简称 B2FH) 在 1957 年的 奠基性 的研究 论文中 [1] ，进 一步 改进并 提出了 较为系 
统 的重元 素合成 理论。 B2FH 设想了 两种极 端情形 作为重 元素合 成的两 种主要 方式: 
慢 中子俘 获过程 (简称 s 过程， s 为 slow 的首 字母) 与快 中子俘 获过程 (简称 r 过程， 

1 •为 rapid 的首 字母) [1]。 下 面我们 就从这 两种中 子俘获 过程开 始展开 论述。 
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1.3过程[2’3] 

s 过 程的核 合成环 境通常 是恒星 内部的 He 燃烧 阶段， 如 红巨星 内部或 某些处 
于 脉动变 星阶段 恒星。 其中 AGB 星被 认为是 s 过 程元素 最主要 的诞生 场所。 典型 
的 核合成 温度为 (2 〜 4)xl08K， 密度为 103 〜 104g  cm  3, 中 子数密 〜约 106 〜 108cnT3。 
对 1.3M©<M<2.2M0 的恒 星主要 的中子 源来自 13C(a,  n)160； 对 2.2M©<M<8M© 的 
恒星 除了前 面的反 应外， 还有 22Ne(c^)25Mg。 s 过程 条件： 自 由中子 的浓度 较低， 
原子 核相继 两次俘 获中子 的速率 很慢， 即 相应的 时标相 当长， 而且已 经包含 了一定 
数 量的种 子核。 重元 素可以 由某一 种已经 存在于 星体内 部而且 丰度较 大的“ 种子核 
素” (如 56Fe, 但 在很低 金属丰 度时， 还要不 要铁族 元素种 子还不 清楚。 ） 通过 一系列 
中子 俘获过 程来 生成。 当母核 (Z,  J) 俘获 一个中 子时， (Z,  A)+n-^(Z,  A+l) +  y0 若子 
核 (Z， J+1) 为稳 定核， 则平 均间隔 年 后再俘 获下一 个中子 (Ar„ 为 连续两 次中子 
俘获 的平均 特征时 标）， Ar„ 约为 10 〜 103 年。 若子核 (Z， J+1) 为放 射性核 ： （Z， 

A+1)->(Z+1,  A+l)+e~+Ve  , 新元 素就产 生了。 因此 对子核 来说， 面 临着相 互竞争 
的两种 选择： 继 续中子 俘获或 衰变， 这 取决于 中子俘 获过程 的特征 时标同 (3_衰 
变时标 rp 的相对 大小。 对于大 多数的 放射性 元素， P 衰 变时标 rp 为几秒 至几年 (rp 
<<Ar„)。 新诞 生的子 核又成 为下一 轮俘获 中子的 母核， 一旦某 个原子 核吸收 中子太 
多 而变为 不稳定 核时， 它 就很快 地发生 yT 衰变沿 Z 增大方 向生成 核素， 参见图 1 
中的 s 过程路 径曲线 [4]。 由于 所谓的 Pb-Bi 循环， 208Pb+n^209Pb((3-)209Bi+n  ^  210Bi* 
- >206Pb+«,  2G6Pb 又重 新开始 s 过程， 所以 s 过程只 可以合 成直到 2Q8Pb(Z=82) 的稳 
定 核素， 它是 60< 3  <210 之 间的元 素形成 的重要 过程。 

尽管 人们对 s 过程 理解比 r •过 程较 为成熟 ，但 是仍然 有很多 疑难。 比如， （1) 核 
合成 (包括 r 过程) 过 程中起 关键作 用的中 子俘获 截面问 题以及 研究各 种可能 的中子 
源； （2)AGB 星 He 壳 层内的 中子辐 照量分 布函数 (对单 辐照解 的加权 函数) 对确定 
AGB 星 s 过 程核合 成结果 以及解 释太阳 系唯像 的中子 辐照量 分布的 指数衰 减形式 
非常 重要。 对 此尽管 人们已 经 取得了 很大 进展， 其 分布函 数形式 仍值得 进一步 研究; 
(3)  20 世纪 90 年 代以来 人们对 AGB 星 s 过程 核合成 的研究 表明， 重 元素产 量和丰 
度 分布强 烈地依 赖于金 属丰度 。在 贫金属 星环境 下中子 俘获元 素丰度 分布规 律问题 
仍没 有得到 解决。 最近 的研究 表明， 不同 13C 数密 度对重 和轻的 s 过 程的核 合成产 
物比 例有重 要影响 [5];  (4)  AGB 星 13C 源 形成过 程中的 流体动 力学不 定性方 面的问 
题； （5) 对星 系各演 化阶段 s 过程核 素丰度 的分布 规律研 究还处 于起步 阶段。 

2.  r 过程 

一般， 含 有中子 数量最 多的稳 定的丰 中子核 同位素 (一到 两种) 是不可 能通过 s 
过程生 成的。 它 们只能 通过快 中子俘 获过程 (r 过程) 来 合成。 例 :m，124Sn、 123Sb, 
128J30Te,  134’136Xe、 148’15GNd、 154Sm  等。 此外， 比 2G8Pb  还重 的许多 元素， 特 别是一 
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r  s 

42%  58% 

51%  49% 
19%  81% 
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85%  15% 

80%  20% 


图 1 核素图 (局部 )[4,5]。 

图列 出了从 Xe 到 Pr 的稳定 s 过程和 r 过 程核素 (Nd 的稳 定同位 素并没 有完整 列出， 少量的 p 过程稳 
定 核素如 13()，132Ba、 138La 等并未 列出， 更 多可以 参考原 文)。 图中粗 实线为 s 过 程路径 曲线， s 过程核 
合成 将沿着 这条线 向质量 数和质 子数增 加的方 向进行 。斜向 左上的 箭头是 r 过程核 合成路 径的示 意图。 
方框中 s 代表纯 s 过程 核素； r 代表纯 r 过程 核素； s， i •代表 该核素 既来自 s 过程又 来自 i •过 程。 百分 
数表 示该核 素在稳 定同位 素中的 丰度。 一 般的， 可根据 s 过程 核素 丰度与 其中子 吸收截 面逆相 关的性 
质， 先确定 s 过程 核素的 丰度， 再确定 r 过程 核素的 丰度。 右边两 列数据 对应于 s 过程和 r •过程 核素的 

相对 比例。 


些非 常重的 放射性 核素， 例如 232Th、 235U、 238U、 244Pu 等， 都只能 通过快 中子俘 
获 过程来 合成。 重 元素约 一半都 是通过 r 过程 生成的 [4]。 主要由 1 •过 程产生 的元素 
有 ： I、 Eu、 Tb、 Ho、 Os、 Ir、 Pt、 Au 、 U 和 Th[2]。 r 过程环 境必定 是高温 (产 
生足够 大的中 子流量 以及光 致离解 反应有 效地进 行)， 主要为 短时间 内的爆 炸性核 
燃烧， 可 以忽略 P  — 衰变。 它与 s 过程 的主要 区别是 r 过 程的中 子浓度 大得多 ，其 
数 密度可 以超过 1018 〜 102Gcnr3, 以至 于绝大 多数重 核素的 中子俘 获时标 远小于 Is ， 
远快于 大多数 不稳定 核素的 卩 衰变 的时标 。在 如此强 的自由 中 子流环 境下各 种原子 
核 都会相 继接连 地吸收 中子。 刚生成 的丰中 子同位 素通常 是不稳 定的， 但由于 P 
衰 变的时 标相对 太长， 它还来 不及衰 变时， 强 大的中 子流再 次轰击 了它。 这样 ，它 
继续不 断地重 复着一 次又一 次吸收 中子的 过程。 如 此继续 下去， 它不 断地转 化为含 
有越来 越多中 子的同 位素。 当其 核内所 含中子 数目超 过最丰 中子稳 定的同 位素之 
后， 它逐 渐远离 卩 稳 定谷。 当 合成物 抛向太 空后， 中子俘 获反应 停止， 从而 迅速地 
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原 子序数 (Z) 

图 2 天 文观测 的太阳 r 元素 分布花 样与贫 金属星 HD221170 和 CS22892-052  r 元素 分布花 
样 的比较 [7] 。其 中实线 为乘一 常数后 的太阳 r 元素分 布花样 。横 坐标 为原子 序数， 纵坐标 log 
s(Z)=\og(Z/H)+\2,  ZIH%Z 元素 相对于 H (氢) 元 素数目 丰度的 比值。 图中 [Fe/H]_og(Fe/H)* 
-log(Fe/H)0，* 代表 恒星， O 代表 太阳， Fe 代表 金属， 

[Fe/H]<0 表示 恒星金 属丰度 低于太 阳金属 丰度。 


经 0 衰 变成某 种稳定 的丰中 子核。 自 然地， 1 •过程 刚停止 时形成 极富中 子母核 的性质 
同随 后衰变 链所到 达的第 一个稳 定同量 异位素 04 相同而 Z 不同的 核素) 的核 性质没 
有明显 相关， 也同 这些稳 定核的 中子俘 获截面 的大小 无关。 另外， 1 •过 程核 合成不 
需 要外部 提供种 子核， 它 从自由 质子、 中子 开始核 合成， 前一 阶段的 生成核 作为下 
一阶 段中子 俘获的 种子核 [6]。 

r 过程 发生的 场合至 今仍有 争论。 通常认 为坍缩 型超新 星爆炸 (SNII、 SNIb、 
SNIc) 和中 子星之 间或中 子星和 黑洞的 碰撞是 r 过程合 成的天 体物理 场合。 每次超 
新星 爆发时 产生的 r 元素约 1O_5~UT6M0。 最近 的分析 认为在 星系中 超新星 爆发几 
率比 中子星 合并的 几率大 1000 倍 (星 系中 超新星 的爆发 几率约 100 年 1 次), 同时核 
坍缩型 超新星 r 过程不 会产生 任何明 显的低 A 元素 (从 Na 到 Ge)。 这 些证据 强烈地 
支持核 坍缩型 超新星 相比于 中子星 合并是 主要的 重元素 的来源 [3]。 下 面将介 绍核枬 
缩型超 新星中 微子驱 动的星 风中的 1 •过 程核 合成。 1986 年， Duncan 等首次 研究了 
在超 新星成 功爆发 10 多毫 秒后初 始中子 星外部 由中微 子驱动 的星风 物理。 此后， 
Woosley 等 仔细研 究了中 微子驱 动星风 中影响 核合成 的物理 条件， 认 为中微 子驱动 
的星风 可能是 r 过程 合成的 场所。 并发 现和太 阳系的 r 过程元 素丰度 分布相 似的结 
果， A 〜 90 核 素超丰 100 倍。 至今 许多学 者讨论 过初始 中子星 中微子 驱动的 星风动 
力学问 题及其 核合成 问题。 同时大 规模的 1 •过 程核反 应网络 (包 括超过 6000 多个核 
素) 数 值计算 也被广 泛研究 W 。天文 观 测表明 ，太阳 和贫金 属星的 r 过程 核素在 ^4=80, 
130 和 195 附近 出现三 个峰值 (对 应于中 子幻数 7V=50、 82、 126)。 虽 然它们 各自的 
r 元素的 绝度 含量相 差几百 倍甚至 更大， 但是 r 过程 核素的 分布花 样却高 度一致 (如 
图 2)。 因此， 多数学 者认为 r 元素 来自于 一个共 同类型 的源， 但 是当前 的理论 
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还 不能解 释这个 问题。 特 别是对 A 〜 195 峰 值的核 素丰度 至今没 有一个 自洽的 结果。 
高熵 (约 400k， 是 Boltzmann 常数) 对 A 〜 195 的核 素的合 成几乎 是必要 条件， 而实 
际计 算的熵 却要低 2 〜 3 倍， 不同的 作者采 用不同 方法得 到相差 很多的 结果。 严格的 
模 拟和理 论计算 表明失 败的共 同点是 A/=50 的幻 中子壳 层的核 素超丰 ，如中 子数核 
素 9f)Zr。 最近研 究表明 I •过程 核合成 结果对 电子丰 度特别 依赖。 因此 高熵和 电子丰 
度是使 r 过 程成功 的关键 因素。 质量为 8 〜 1OM0 的 ONeMg 核 超新星 是当前 最有可 
能首先 解决问 题的候 选者。 正如 Woosley 指出， 要解 决当前 i •过程 核 合成的 问题要 
么考 虑新的 物理， 要么 考虑新 的场所 [9]。 

随 着大样 本巡天 工作的 开展， 我们将 会发现 更多的 贫金属 恒星， 甚至第 一代恒 
星， 对这些 恒星表 面中子 俘获元 素详细 的丰度 分析， 将有 助于我 们进一 步了解 s 
和 r 过程 元素的 产地及 产率。 


3. 质 子俘获 


除 了中子 俘获产 生稳定 重核， 还有些 质子数 最多的 同量异 位素如 112Sn、 126Xe、 
130J32Ba, 不可能 由一系 列中子 俘获而 形成， 它们 主要地 通过质 子俘获 (偶尔 也可能 
会吸收 中子) 过程而 形成， 这些元 素就是 p 核， 绝 大部分 p 核的相 对丰度 (相 对于同 
位素) 都 非常低 (只有 6 种 p 核相 对丰度 略高于 1%), 迄今 人们对 p 核 产生的 物理环 
境了解 还很少 [1]。 质子 俘获也 分慢质 子俘获 和快质 子俘获 (简称 rp 过 程)。 慢 质子俘 
获 是新星 (并 非超 新星) 爆 发的巨 大能量 的来源 ，而 rp 过 程一般 认为是 富质子 组分在 
足 够高的 温度下 发生， 可能是 I 型 X 射线暴 的能量 来源。 原 子核的 质量对 质子俘 
获 核合成 有重要 影响， 测量精 度要求 10keV 及以上 才比较 可信， 另外， 反 应率的 
不确 定性也 对核合 成结果 扮演着 关键性 的角色 [1G]。 近 年来， Frohlich 等提出 了一种 
新的 有中微 子参与 的质子 俘获， 简称 i)p 过程 [11]。 他们 采用精 确的中 微子运 输过程 
对核坍 缩超新 星的流 体动力 学模拟 表明， 在初生 中子星 诞生的 最开始 几秒溢 出物是 
富 质子的 。当有 大量的 中微子 或反中 微子时 ，反中 微子将 被质子 吸收连 续产生 中子， 
中 子数密 度到达 1014~1015cm-3, 这些中 子不受 库仑排 斥能， 很轻 易被重 核俘获 。通 
过一 系列的 (n,p)(p，Y) 反应， 有效 地经过 64Ge 等 P 半衰 期很长 的核， 从而生 成更重 
的核。 但有 i)p 过程 存在的 物质流 能行进 多远， 强烈 地依靠 于环境 条件， 最 明显的 
就 是电子 丰度。 同时， Wanajo 等 基于这 一研究 成果讨 论了有 强大的 中微子 流的富 
质子环 境中的 rp 过程， 他们可 以自洽 地得到 A 〜 110 以下 的轻的 p 核 ，包括 92'94Mo 
和 96'98Ru, 这是 其他天 体环境 下难以 解释的 [12] 。但对 于 更重的 p 核 还有待 进一步 研究。 

4. 超 重元素 核合成 

对于什 么是超 重核， 至 今没有 严格的 界限。 随着技 术的发 展和超 重核合 成的进 
展 ，超重 核的界 限和超 重核稳 定岛的 中心位 置也在 改变。 有人 认为从 102 号 元素以 
上都 算作超 重核， 也有些 人认为 110 号元素 以上才 能算作 超重核 [13]。 从核素 图上可 
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以 发现， 超 重元素 都是不 稳定的 放射性 元素， 而 且大多 超重核 素都是 人工合 成的。 
但根据 20 世纪 60 年代末 原子核 结构理 论预言 ，即在 质子数 Z=114 和 中子数 
A/=184( 即核素 298114) 的 核素附 近会形 成一个 离现有 元素最 近的寿 命较长 的超重 
核， 这 就是所 谓的超 重核稳 定岛。 自从 超重核 稳定岛 理论被 提出， 许 多的科 学家都 
试 图在实 验或者 观测发 现它， 但至今 还没有 成功。 在人 工合成 超重元 素方面 ，近 
10 年来 取得很 大进展 ，如 1999 年 俄罗斯 、德 国和日 本的科 学家合 作成功 合成了  114 
号元素 的两个 同位素 3=287 和 289。 2000 年 德国科 学家又 合成了  Z=1 163=292 的 
核素 ，这是 当今人 们合成 的最重 的超重 元素。 我们 国家在 2000 年 合成了  259105 超重 
新核素 [13]。 现 在实验 合成更 重的核 素还面 临很多 难题。 另一 方面， 在自然 界中人 
们迄今 未能证 实稳定 的超重 核素， 是因为 它含量 太少？ 还是因 为我们 的探测 方法不 
当？ 甚至 有人怀 疑根本 不存在 所谓的 超重核 稳定岛 。在 宇宙中 有没有 天然的 超重元 
素， 现在 还不得 而知。 有 一种设 想是在 中子星 的内壳 层可能 有超重 元素， 由 于中子 
星中 的电子 强简并 而不能 衰变。 当两中 子星合 并时， 有部分 壳层被 撕裂， 抛 到太空 
超重元 素俘获 自由中 子再衰 变到最 近的稳 定岛。 这可能 是宇宙 中超重 稳定元 素的来 
源。 当然不 管什么 理论最 终还要 靠实验 和观测 检验。 
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超高 速恒星 


Hypervelocity  Stars 


超 高速恒 星是指 运动速 度足够 高以至 可以逃 出银河 系引力 势束缚 的恒星 。作为 
参照， 地球 绕太阳 转的速 度大约 30Km/s, 太 阳系绕 银河系 中心旋 转的速 度大约 
220km/s, 银河系 暗物质 晕中恒 星的运 动总速 度弥散 度大约 200km/s, 从太 阳系附 
近逃 出银河 系引力 束缚恒 星应具 有至少 500~600km/s 的 速度。 目前探 测到的 正在银 
河 系暗物 质晕中 运动的 超高速 恒星远 离银心 的速度 可高达 700km/s[1，2]。 

早在 1988 年， Jack  Hills 就从 理论上 预言了 超高速 恒星的 存在： 如果银 河系中 
心存在 大质量 黑洞， 那 么双星 运动到 此黑洞 足够近 时会受 到强潮 汐力而 分解， 其中 
一颗星 将以超 高速度 (103km/s) 逃出银 河中心 (即 Hills 机制) [3]。 在过 去近二 十年中 
通过 对处于 银河中 心恒星 的运动 的观测 ，银 河中心 存在大 质量黑 洞已得 到证实 。在 
银河 系暗物 质晕中 能否探 测到超 高速星 依赖于 其从黑 洞附近 单位时 间内被 弹射出 
的数目 。通过 应用银 河中心 恒星的 实际分 布的理 论研究 预期超 高速星 的弹射 率足够 
高 (约 10/Myr) 乃至应 该能够 被观测 到[4]。 如 果在银 河中心 存在大 质量双 黑洞， 双黑 
洞和 运动到 其附近 的单星 通过动 力学相 互作用 也可使 此单星 获得超 高速度 而逃出 
银心， 其 弹射率 可达约 102/Myr[4]。 此后， 也有 研究提 出在大 质量黑 洞附近 恒星和 
成团的 恒星级 黑洞的 相互作 用也可 弹射超 高速星 [5]。 

2005 年， 第一 颗超高 速恒星 在暗物 质晕恒 星巡天 观测中 果真被 幸运地 发现。 
其 处在远 离银心 llOkpc 处 并具有 700km/s 的 高速， 这 很难用 其他非 源于与 银河中 
心大 质量黑 洞相互 作用的 机制来 解释。 [1] 接下 来几年 的巡天 观测又 发现近 15 〜 20 颗 
超高速 恒星， 其中 大多为 B 型星 ，有 3 〜 4 个太阳 质量， 年 龄约为 108 年， 距银心 
几十 至上百 kpc。 [2] 这些超 高速运 动恒星 对探测 银河中 心是否 存在双 黑洞、 银心处 
恒星 的特性 (例如 ，形成 、分布 、金属 丰度) 、银 河暗 物质晕 的分布 具有重 要意义 [4~1()]。 
与 其相关 的一些 前沿问 题分述 如下。 

银河中 心是否 存在双 黑洞： 结 合大多 数星系 中心有 大质量 黑洞这 一观测 事实， 
大质量 双黑洞 的存在 是当今 冷暗物 质级联 结构形 成宇宙 模型的 预言； 但星 系中心 
(包括 银心) 是否 确实存 在束缚 的双黑 洞系统 在观测 上还不 确定。 银河 中心的 黑洞单 
双 与否所 发射的 超高速 恒星在 空间和 速度分 布应有 所不同 ，超 高速星 的弹射 率和旋 
转速 度也可 不同； 区分以 上一些 不同， 需要 观测上 获得大 量并近 完备的 样本。 通过 
考察超 高速恒 星中是 否存在 双星的 方法也 可用来 探测银 心是否 存在双 黑洞： 双黑洞 
和双星 动力学 相互作 用仍可 使双星 作为整 体获得 超高速 ，而 Hills 机 制只能 分解双 
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星， 那么即 使发现 一颗超 高速双 星也是 银河中 心存在 双黑洞 的强烈 证据。 在 观测上 
是否 存在超 高速双 星仍有 待检验 [6]。 

超 高速恒 星在银 河中心 的恒星 来源： 银河 中心存 在多种 结构， 包括 恒星盘 ，旋 
臂， 年青 星团。 超高速 恒星是 否源于 这些结 构呢？ 近来 的研究 发现大 部分超 高速恒 
星在银 河系暗 物质晕 中空间 分布于 一个平 面上， 而且 此平面 与银河 中心亚 pc 尺度 
上 的年青 恒星所 在的顺 时针旋 转的盘 平面几 乎一致 。这 一发现 表明超 高速恒 星极可 
能源于 银河中 心年青 恒星盘 。未来 在南天 区对超 高速恒 星的探 测及对 其空间 分布的 
统计结 果将对 此提供 有力的 检验。 这一发 现激发 了许多 问题的 提出。 例如， 银河中 
心年青 恒星盘 是如何 在过去 200Myr 内 一直存 在并维 持其结 构的？ 解 决这些 问题涉 
及解 决更广 意义上 恒星盘 的形成 以及如 何向星 系中心 大质量 黑洞提 供燃料 等长期 
未决 的难题 [7]。 

个 别超高 速恒星 是否起 源于非 银心： 超高速 恒星中 存在一 颗年龄 小于其 可能从 
银心 出射至 其当前 位置运 动时间 的恒星 [2]。 有研 究猜测 其可能 来源于 大麦哲 伦云， 
但大麦 哲伦云 是否存 在一中 等质量 的黑洞 仍未知 。这 一颗 星的起 源有待 进一步 探讨。 

银 河系暗 物质晕 3 轴势： 星 系暗物 质晕分 布具有 3 轴性 是冷暗 物质级 联结构 
形成宇 宙模型 下的一 个预期 结果。 超高速 恒星可 作为银 河系暗 物质晕 三轴势 的探针 
源于其 相对其 他暗物 质晕中 的恒星 具有独 特的运 动学特 性:其 从银心 出射时 角动量 
近于 0, 其运动 将会受 到暗物 质晕非 球对称 引力势 场的影 响而偏 离径向 方向； 如未 
来 能探测 到大量 超高速 恒星， 并能 准确测 量其位 置和速 度矢量 及其偏 离径向 的程度 
(例 如， 通过  Global  Astrometric  Interferometer  for  Astrophsyics) ， 可 望 会对银 河暗物 
质晕 分布给 出限制 [8,9]。 

超高速 晚型星 分布： 目前 探测到 的超高 速恒星 大多为 B 型星， 而超高 速晚型 
星的数 目及分 布仍然 未知。 对超高 速晚型 星的巡 天探测 将有助 于揭示 银河中 心的恒 
星形成 (例 如， 初 始质量 函数) 和动力 学环境 [7aQ]。 

束 缚于银 河系引 力势的 超高速 恒星的 起源: 在探测 到可逃 出银河 系引力 势的超 
高 速恒星 的同时 ，观 测上同 时发现 了一些 恒星速 度虽高 于一般 暗物质 晕中恒 星的速 
度弥 散度， 但不足 以逃出 银河系 引力势 的束缚 [2]。 这些 恒星是 否与那 些非束 缚的超 
高速恒 星具有 同样起 源或还 具有其 他的起 源有待 进一步 研究。 

总之， 作为银 河系恒 星运动 的极端 现象， 超 高速恒 星是银 河系中 心大质 量黑洞 
与恒星 之间的 动力学 相互作 用不可 避免的 产物。 有关超 高速星 的研究 是过去 几年内 
随着观 测上的 突破而 来的一 个新兴 方向。 对超高 速星起 源的研 究及如 何应用 它们探 
测 银心和 暗物质 晕的特 性涉及 许多动 力学、 恒星 形成、 星系和 宇宙学 上有待 解决的 
问题， 这 些无论 在理论 和观测 上都有 进一步 发展的 潜力。 
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银河 系恒星 晕结构 


Stellar  Halo  Structure  of  the  Milky  Way 


1.  银河 系的研 究历史 

银河 系的研 究具有 悠久的 历史。 一 方面， 我 们身处 其中， 不能看 到银河 系的全 
貌， 因而 难以得 到整体 图像。 但另一 方面， 身处 其中又 是一个 优势， 借此我 们可以 
测 量每一 个成员 (恒 星、 气体 云等) 来了解 星系的 结构。 这个优 势使得 银河系 成为可 
以测量 其成员 6 维相空 间坐标 的星系 孤本。 了解银 河系的 结构， 显然 需要有 大量的 
恒 星测量 数据。 在照 相巡天 之前， 有 限的数 据导致 了人类 对银河 系的局 限认识 。因 
为帕 罗马和 UK 施 密特照 相巡天 (数字 化之后 统称为 SuperCOSMOS) 等巡天 项目的 
实施， 认清 银河系 的真实 结构逐 渐成为 可能。 此类研 究随着 SDSS 高精度 CCD 巡 
天进 一步精 确化。 更进一 步的大 样本光 谱巡天 (LAMOST) 和 天体测 量巡天 (GAIA) 
必将 揭示出 银河系 结构的 细节和 本质。 

2.  国内 外对银 河系恒 星晕结 构的研 究成果 

银河系 恒星晕 的结构 一直以 来就是 天体物 理中的 一个很 具有挑 战性的 问题。 
Bahcall 和 Soneira 的工作 [1] 无疑 是在银 河系研 究上中 具有历 史意义 的一项 工作。 
通过对 大天区 恒星计 数统计 和假设 的一些 模型， 银河系 整体的 结构， 特别是 晕的结 
构被描 绘出来 。但 SDSS 前 的所有 银河系 晕结构 的研究 并没有 把基于 照相巡 天的结 
果推进 更多， 因为高 精度的 CCD 观测 往往仅 局限于 铅笔束 一类的 工作。 观测 精度、 
探测深 度都大 大超过 SuperCOMOS 的 SDSS 巡 天虽然 其最初 主要目 的并非 是用以 
银河系 探测， 但 无法避 免的大 量恒星 测光数 据仍使 得银河 系的研 究大大 的受益 ，银 
河系的 研究因 此成为 SDSS 最 为成功 的领域 之一。 利用 SDSS 测光数 据进行 恒星计 
数， 人们 可以更 加精细 地探索 银河系 恒星晕 [2,3]， 或者 用可以 大致知 道光度 的距离 
探针进 行类似 透视学 的方式 来研究 恒星晕 [4]。 

Carollo 等 人使用 SDSS/SEGUE 测光 标准星 的光谱 观测论 证了银 河系恒 星晕被 
分 为截然 不同的 (至 少) 两个成 分[5]。 它们是 ： （1) 内晕， 其中 的绝大 多数恒 星具有 
较高的 轨道离 心率， 峰 值金属 丰度为 [Fe/H]  =-1.6, 恒星 的密度 分布呈 扁平状 ，整 
体的 旋转方 向和银 盘同向 ，速度 适中； （2) 外晕， 其中 的恒星 轨道离 心率分 布很广 (有 
许多离 心率很 低的恒 星)， 峰 值金属 丰度为 [Fe/H]  =  -2.2, 密度 分布为 球形， 整体 
旋转速 度很高 (角 速度 K 约为 -85km/s)， 并且与 银盘旋 转方向 相反。 由于处 于可以 
到达太 阳临近 区域的 轨道上 的外晕 的恒星 数密度 很低， 可以预 期深场 观测将 显示出 
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数 目较多 的外晕 恒星， 深场 观测也 有助于 限制外 晕恒星 的性质 (金 属丰 度分布 函数， 
还有 [C/Fe] 和 |a/Fe] 的比 值的分 布)， 进 而揭示 与外晕 形成有 关的亚 结构碎 块的本 
质。 除此 以外， 用 LAMOST 从核 球到银 冠方向 的数据 来探寻 内晕到 外晕的 过渡也 
将有着 特殊的 意义。 

3.  银晕 的对称 性问题 

银 晕的对 称性甚 至都开 始成了 疑问。 SDSS 的 数据显 示出银 河系球 状子系 的恒星 
密度并 不是轴 对称的 [2]。 Newberg 和 Yanny 用 三轴的 Hemquist 轮廓来 拟合晕 星[6]， 
但是很 难说明 这样的 拟合是 否会受 到银晕 尚未证 认的团 块[3]， 尤其是 室女座 的超密 
度区 的影响 [7]。 Newberg 等 的工作 [8] 表明， 尽管 在室女 座区域 存在一 个从空 间分布 
和速度 相关方 面都证 认出的 潮汐亚 结构， 球状子 系的恒 星分布 仍然显 示出额 外的不 
对 称性。 其中 的潮汐 团块非 常难以 与系统 本身的 平滑分 布区分 开来， 因为这 个子系 
本 身就是 在早期 的吸积 过程中 形成的 。动 力学分 析认为 这些吸 积结构 可以生 存至少 
40 个轨道 周期。 如果 真的存 在这个 平滑的 结构， 剔除 所有的 星流和 年轻的 吸积过 
程 遗迹将 是我们 发现它 的唯一 机会。 利用 LAMOST 的光 谱观测 数据， 我们 可以细 
致的研 究这个 平滑结 构的轮 廓形状 [3]。 

4.  银河 系恒星 晕的研 究难点 

银河系 恒星晕 研究的 困难在 于很难 把一个 均匀的 “晕” 与其中 存在的 子结构 (见 
银河系 子结构 问题) 分离 出来。 M31 是跟 银河系 非常类 似的盘 星系， 对其开 展的观 
测 可以为 银河系 的整体 结构提 供一个 参考。 虽然不 能分辨 其中的 恒星， 但 M31 的 
整 体结构 可以看 得非常 全面。 在 业已存 在的文 献中， 对 M31 晕和外 围的研 究非常 
丰富， 在离星 系很远 的距离 上可以 看到与 环境因 素相关 的结构 [9]。 类 似的情 况在更 
远的侧 向盘星 系的研 究中也 被揭示 出来， 如 NGC5907 复杂的 恒星晕 [1()]。 因此 ，研 
究 银河系 恒星晕 的整体 结构， 回 答诸如 “ 恒星晕 是球对 称还是 更为复 杂类似 暗物质 
晕的三 轴椭球 结构？  ” 这样的 问题是 非常困 难的。 而银 河系恒 星晕的 运动学 性质实 
际上反 映的是 物质， 特 别是暗 物质的 总体的 分布， 这是 涉及星 系的形 成和演 化的重 
大 问题。 弄清银 河系恒 星晕整 体结构 无疑会 给这些 重大课 题提供 一个最 为直接 、最 
为 可靠的 答案。 
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银河系 子结构 


Substructure  of  the  Milky  Way 


1.  银河系 的结构 

银河系 的结构 分成晕 、盘和 核球。 银 河系的 盘可能 有两个 成分， 即 薄盘和 厚盘， 
而最 新的观 测似乎 支持银 河系的 晕可分 为外晕 和内晕 (见 银河系 恒星晕 结构问 题)。 
我 们这里 说的都 是整体 上的大 的结构 。就 如同盘 上有银 河系的 旋臂从 而具有 复杂的 
结构， 以前 认为的 银河系 平滑的 恒星晕 实际上 充满了 各种子 结构， 主 要是由 于银河 
系近 期的演 化历史 上吸积 了附近 的小的 星系， 其痕 迹遗留 下来， 在空 间上形 成的可 
以 观测到 的明显 特征。 

2.  银河 系暗物 质分布 

此 问题显 然和银 河系物 质分布 相联系 。银河 系暗物 质的分 布对物 理学家 和宇宙 
学家 来说一 直是最 吸引人 的难题 之一。 在原 理上， 我们 可以定 出银河 系中每 一个恒 
星 的位置 和三维 速度。 即便 如此， 我 们也不 能唯一 地确定 银河系 整体的 引力势 。因 
为只有 星流中 的恒星 才是我 们在原 理上知 晓的具 有同源 性的恒 星群体 (一个 潮汐星 
流 中的所 有恒星 过去都 属于同 一个矮 星系或 球状星 团)， 它们 对限制 暗物质 引力势 
有重要 作用。 在 银心距 很大的 晕区， 引 力势由 暗物质 决定。 对 银河系 潮汐碎 块的数 
字模 拟显示 ，银 河系的 暗物质 也是有 团块结 构的， 这与冷 暗物质 模型所 预言的 一样。 
通过 对大样 本的选 样晕星 的观测 分析， LAMOST 具备 构建银 河系径 向运动 结构图 
像的 潜力， 这 样的一 个整体 图像对 限制潮 汐星流 的数字 模拟有 重要的 意义。 

3.  国 内外对 银河系 晕的研 究特点 

目前认 为确定 银河系 晕质量 分布的 最精确 的方法 ，就 是构 建潮汐 星流的 位置和 
运动图 像[1]。 对银 晕里的 矮星系 和球状 星团， 潮汐 瓦解的 作用是 比较微 弱的， 被剥 
离的恒 星的随 机速度 也很小 (a 约为 l~10km/s)。 因此这 些恒星 仍运动 在和它 们的原 
来所在 系统几 乎相同 的轨道 上。 通过对 星流里 的恒星 在不同 位置沿 轨道的 运动取 
样， 我 们可以 精确计 算引力 势能和 动能的 交换， 进而得 到银河 系整体 的引力 场[2]。 
利用 许多潮 汐星流 的观测 结果， 可 以确定 它们的 轨道， 自洽地 求得银 河系引 力势， 
并有可 能发现 由层级 坍缩数 字模拟 所预言 的暗物 质亚结 构[3]。 

目前 为止， 几乎所 有工作 的重点 都集中 在人马 座星流 上[4]。 人马 座星流 作为探 
测银晕 引力势 的探针 的重要 性已经 被证实 ，虽然 对它所 蕴含的 信息是 什么人 们还在 
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持续着 争论。 例如， 对于 银晕引 力势的 形状， 不同 的人有 不同的 看法， 有的 认为是 
长椭 圆形的 [5]， 有的认 为是近 似球状 的[6]， 还有的 认为应 该是扁 椭圆形 的[7,8]。 显然， 
解决 这一争 论的关 键就是 寻找更 多的潮 汐星流 并获得 它们的 运动学 信息， 由 此也可 
以 深入研 究银河 系早期 的形成 过程。 虽然 GAIA 可以获 得自行 数据， 但它却 不能测 
量微小 的径向 速度， 从而不 能对距 离银心 20~50kpc 的星 流建立 六维相 空间运 动场。 
而 LAMOST 可以测 量暗至 20 等星 的径向 速度， 它所 提供的 数据是 其他任 何现有 
的 和未来 即将实 现的巡 天项目 所无法 比 拟的。 

4.  研 究潮汐 星流需 要注意 的问题 

尽管 潮汐星 流很引 人注目 ，它 们其实 只是一 些具有 单一年 龄和颜 色星等 分布的 
恒星暂 时在统 计上超 出了周 围星场 的密度 。星流 在天空 中的方 位虽然 可以对 它们的 
轨道施 加有效 的限制 ，但能 够证认 与星流 有物理 性联系 的独立 恒星才 是真正 有意义 
的。 只有 那样， 我们 才能研 究那些 空间距 离很远 却几乎 在同一 轨道上 绕银河 系运行 
的 恒星。 在 这种意 义上， 新发 现的星 流具有 特别的 价值， 即延伸 广大， 清晰 而且平 
滑 的星流 为揭示 方位角 0 随银 心距和 银盘高 度的变 化规律 提供了 一个有 力工具 。在 
星 流中， 恒星 的速度 随位置 的变化 将成为 引力势 形状的 最有力 限制。 

5.  球状 星团星 流的研 究难点 

球状 星团星 流的恒 星的速 度弥散 非常小 (1 〜 2km/s)， 因此 是最敏 感的探 测引力 
势的 探针。 这类 星流的 小尺度 波动将 直接表 明看不 见的暗 物质的 团块的 存在， 就像 
等级坍 缩模拟 所预言 的那样 [3]。 这 样的波 动可能 已经在 Pal  5 的星流 中发现 了[9]， 
进一步 获得该 区域恒 星的速 度信息 的工作 正在进 行中。 但 是相对 于矮星 系星流 ，球 
状 星团星 流要少 很多， 而且前 景恒星 的污染 也比较 严重。 用颜 色星等 关系和 自行选 
样， 可 以将矮 星系星 流的污 染减少 50%[10], 而对球 状星团 星流， 它 的真实 成员却 
只 能达到 10% 〜 20%。 对 证认和 测量如 此重要 却又稀 少的星 流的成 员星， LAMOST 
庞大 的光纤 数目和 多通道 工作能 力提供 了唯一 可行的 方法。 
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银河 系厚盘 


Galactic  Thick  Disk 


1.  引言 

银 河系的 形成和 演化是 天体物 理学的 基本问 题之一 。从 20 世纪 60 年代 开始， 
基 于理论 和观测 的巨大 进步， 人 们对银 河系的 结构、 运 动学、 元素 丰度、 年 龄等有 
了进 一步的 认识。 

1983 年， Gilmore 和 Reid[1] 发现， 南 银极方 向的恒 星数密 度与离 开银盘 的距离 
之间的 关系不 能用单 一指数 函数来 描述， 而是要 求至少 两个盘 成分： 标高为 300pc 
的 薄盘和 标高为 1300pc 的 厚盘。 在此 之后， 很多运 动学、 元 素丰度 等方面 的工作 
都 肯定了 银河系 厚盘的 存在。 河 外星系 方面的 研究则 表明， 在一些 (不是 全部) 侧向 
(edge-on) 星系 中也存 在厚盘 结构， 并且厚 盘的存 在常常 伴有星 系并合 和相互 作用现 
象[2]。 现在， 厚盘作 为独立 的银河 系星族 成分已 经被普 遍接受 ^ 

2.  银 河系厚 盘的观 测特征 

近 年来， 一 些大样 本工作 对不同 星族恒 星的运 动学、 金属 丰度和 年龄等 参数进 
行 了统计 分析， 给出 了这些 参数的 典型值 和分布 范围： 厚盘恒 星的垂 直方向 标高为 
800~1300pc, 薄盘 标高为 100 〜 300pc。 厚 盘恒星 的轨道 运动速 度的弥 散大于 薄盘恒 
星。 在年龄 方面， 厚盘 恒星的 年龄大 多大于 8Gyr, 而薄 盘主要 是年轻 恒星。 太阳 
附近 厚盘恒 星的数 量约占 恒星总 数量的 2% 〜 15%。 厚盘 恒星的 金属丰 度平均 比薄盘 
恒 星低， 但有 一定的 重叠。 厚盘 恒星金 属丰度 范围为 -1.4$[Fe/H]$-0.2， 峰值是 
-0.7； 薄盘 的相应 范围为 -0.8<[Fe/H]<+0.2， 峰值是 -0.25。 也 有观点 认为， 厚盘 
存在贫 金属尾 (low  metallicity  tail) , 即存在 金属丰 度很低 的厚盘 恒星。 

恒 星中各 种元素 的丰度 反映了 其形成 和演化 的历史 ，通过 对恒星 元素丰 度的研 
究可 以给出 银河系 厚盘形 成历史 的信息 [3]。 近年 来通过 高分辨 率光谱 观测， 发现银 
河 系厚盘 和薄盘 恒星的 元素丰 度存在 一定的 差异， 例如： 金属 丰度相 同的情 况下厚 
盘 恒星的 a 元素丰 度比薄 盘恒星 超丰更 多[4]。 其他 一些元 素丰度 （ Al,  K,  Sc,  Mn, 中 
子 俘获元 素等） 也发 现有不 同的随 金属丰 度变化 趋势。 

3.  银河 系厚盘 形成理 论模型 

关于厚 盘的形 成模型 可以总 结为以 下几种 [5]:(1) 有压 力支撑 的缓慢 坍缩; (2) 由 
于 剧烈耗 散引起 的快速 對缩； （3) 星系 并合带 来剧烈 加热， 使 得原始 薄盘膨 胀成厚 
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盘； （4) 厚盘物 质直接 吸积。 例如， 吸积 合适轨 道上的 伴星系 物质； （5) 薄 盘恒星 
运 动学扩 散形成 厚盘。 

不同 的厚盘 形成模 型预言 了不同 的薄盘 和厚盘 恒星的 运动学 参数、 年龄 、元素 
丰 度等的 分布。 缓慢 坍缩模 型中， 丰 度在垂 直方向 上会有 梯度， 并且 厚盘和 薄盘年 
龄有 重叠； 快速 坍缩模 型中， 丰度 在垂直 方向上 不会有 梯度， 而且厚 盘的运 动学参 
数、 平均金 属丰度 与薄盘 不同； 厚盘形 成于星 系并合 带来的 剧烈加 热时， 厚 盘恒星 
的年 龄将大 于薄盘 恒星， 丰度趋 势也应 不同； 厚 盘物质 直接吸 积时， 年龄和 元素丰 
度将 呈混合 图像， 其分布 取决于 何时、 有多少 物质或 恒星被 吸积； 运 动学扩 散模型 
则 预言厚 盘的丰 度趋势 与薄盘 一致， 尽管 厚盘恒 星主要 是年老 恒星。 

近 年来， 银河系 恒星运 动学、 元素 丰度、 年 龄等方 面的工 作得到 了一些 比较公 
认的 结论， 例如： 厚盘、 薄盘恒 星的金 属丰度 分布有 重叠， 某些 元素丰 度趋势 不同； 
厚盘 恒星的 元素丰 度中有 AGB 恒星和 SN  la 超新星 爆发的 贡献； 厚 盘恒星 没有垂 
直方 向丰度 梯度； 厚 盘恒星 的年龄 普遍大 于薄盘 恒星。 

这 些观测 事实都 对现有 的银河 系厚盘 形成模 型提出 限制。 首先， 薄盘和 厚盘恒 
星丰 度趋势 不同的 事实， 可以 排除所 有预言 两个盘 族连续 分布的 模型， 即运 动学扩 
散、 薄盘 物质直 接吸积 模型。 其次， 厚盘 恒星的 元素丰 度中有 SN  la 超新星 爆发贡 
献 的观测 事实， 确 定了厚 盘恒星 形成持 续时间 的下限 ，即 SN  la 超新 星爆发 增丰的 
时间。 另外， 厚盘恒 星没有 垂直方 向的丰 度梯度 的观测 事实支 持星系 并合形 成图像 
(河 外星系 的观测 也表明 厚盘的 存在与 并合现 象相关 )。 该模型 认为， 今天观 测到的 
厚盘是 由于以 前银河 系和其 他矮星 系并合 事件形 成的。 

尽 管星系 并合模 型比较 符合观 测事实 ，被认 为是最 有可能 的银河 系厚盘 形成模 
型， 其他形 成模型 也还不 能完全 排除。 Sch6nrich 和 Birmey 的工作 [6] 表明在 不考虑 
并 合的情 况下， 通过 气体和 恒星的 径向混 合也可 以形成 厚盘， 而且可 以解释 现有全 
部 的观测 事实。 

4 .前景 

有关 银河系 厚盘的 形成图 像还是 一个尚 待解决 的问题 ，其 中很重 要的原 因是观 
测 还不能 给出很 确定的 限制。 近年 来元素 丰度方 面的工 作得到 了一些 结果， 这为建 
立银河 系厚盘 形成模 型提供 了观测 依据。 但需 要指出 的是， 现 有的一 些结果 还不能 
完全 肯定， 不同工 作的结 果还不 一致， 甚 至互相 矛盾。 造成这 种情况 的原因 在于现 
有 的研究 大多局 限在太 阳近邻 恒星， 且通过 运动学 参数方 法选择 样本， 这就 可能引 
入运动 学方面 的选择 效应， 从而影 响到结 论的真 实性。 另外， 不同星 族恒星 的运动 
学 参数分 布存在 重叠， 单纯 从运动 学参数 不能给 出确定 的星族 分类。 

因此 有必要 对银河 系各处 (银 晕、 薄盘、 厚 盘等) 的 恒星进 行更大 规模的 观测研 
究， 得 到其运 动学、 元 素丰度 和年龄 分布， 以最 终解决 银河系 的形成 图像。 我国的 
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大天 区面积 多目标 光纤光 谱天文 望远镜 （ LAMOST  )投 入使用 后将得 到大量 (约 107) 
的银河 系恒星 光谱， 通 过光谱 分析可 以得到 恒星的 温度、 视向 速度、 元素丰 度等方 
面 数据， 配合 GAIA 卫星 的视差 和自行 数据， 可 获得银 河系恒 星的三 维空间 速度和 
空间 位置， 这样的 观测数 据将对 解决银 河系厚 盘形成 之谜发 挥重要 作用。 
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银河 系的并 合历史 

The  Merging  History  of  the  Milky  Way 

随 着观测 手段的 提高， 天 文学家 在宇宙 中发现 了越来 越多的 星系。 这些 星系可 
谓是多 姿多彩 、异 彩纷呈 。如 此复杂 多样的 星系形 态无法 用单一 星云坍 缩模型 解释。 
冷暗物 质模型 指出， 星系是 由多块 星云或 多个星 系并合 形成。 并合过 程是目 前星系 
形成 的主流 理论。 银 河系是 宇宙中 一个颇 为典型 的旋涡 星系。 在银河 系中， 我们可 
以清楚 地分辨 出很多 单颗的 恒星， 因 此仔细 研究银 河系可 以检验 星系形 成理论 。追 
踪 银河系 的并合 历史是 理解星 系形成 过程的 关键和 基础。 

观 测表明 ，银河 系正在 和周围 的星系 并合， 并可能 曾经发 生过许 多复杂 的相互 
作用。 人马座 矮星系 与银河 系并合 形成的 巨星流 w 是银河 系并合 最直接 的见证 。斯 
隆数 字巡天 (SDSS) 数据不 仅给出 了人马 座矮星 系与银 河系几 次并合 留下的 星流分 
支， 还探测 到了其 他的亚 结构， 如 室女座 星流、 麒麟座 星流和 孤星流 等[2]， 以及十 
几个 更小的 星团尺 度的子 结构， 包括一 些低光 度的矮 星系和 星团。 这 些亚结 构和矮 
星系证 实了冷 暗物质 模型关 于星系 并合的 预言。 然而， 该模型 预言的 卫星星 系数目 
太多， 在盘星 系晚期 发生的 并合事 件也太 频繁。 目前， 我们不 清楚， 是 否有些 银河系 
并合过 程我们 没有探 测到？ 像银河 系这样 的盘星 系究竟 经历了 什么样 的并合 历史？ 

要回答 这样的 问题， 最 直接、 也 是最关 键的途 径就是 对银河 系进行 巡天， 得到 
可 靠的观 测数据 ，并研 究银河 系不同 区域恒 星的空 间分布 、运动 学参数 和化学 组成， 
以揭示 银河系 的并合 历史。 我们注 意到， 目前探 测的亚 结构主 要是一 些高亮 度的、 
正 在进行 的并合 事件。 人马 座巨星 流还包 括了四 个球状 星团， 表明银 河系也 在吸积 
一些 星团尺 度的子 结构。 随 着观测 手段的 提高， 可以从 大型光 谱巡天 数据中 寻找更 
多低 表面亮 度且聚 合尺度 更小的 星流子 结构。 另一 方面， 想要 知道银 河系以 前在小 
尺度 上发生 的并合 历史， 我们需 要寻找 目前可 能已经 被瓦解 、并 且在 空间上 没有多 
少 联系的 并合事 件遗留 下来的 痕迹， 如空 间运动 学速度 弥散很 小的恒 星群体 (移动 
星群) 等。 这些 小尺度 的结构 可能包 含有不 同时期 形成的 恒星， 并经 历独特 的化学 
增丰 历史。 当它 们被瓦 解时， 轨道 运动可 能将它 们带入 银河系 的内晕 区域或 其他区 
域。 这些 恒星群 体在空 间上无 法轻易 地分辨 出来， 但是 理论模 拟表明 它们在 银河系 
中 经历了  12 亿年的 演化后 仍然还 保留着 运动学 和化学 上的联 系[3]。 

在 太阳邻 近区域 ，天文 学家一 直在利 用运动 学和化 学手段 寻找银 河系并 合历史 
的直接 和间接 证据。 利用恒 星的高 分辨率 光谱观 测寻找 化学丰 度异常 的恒星 是追踪 
银河系 并合历 史的有 效方法 [4]。 不过， 目前 我们找 到的此 类恒星 数目还 很少， 远远 


.  404  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


不能 达到冷 暗物质 模型所 预言的 数字。 由于高 分辨率 光谱观 测不仅 耗时， 而 且需要 
大 口径望 远镜才 能观测 到银河 系外部 的恒星 ，所 以这方 面的系 统搜寻 和深入 研究还 
没 有开展 。通过 速度和 角动量 空间来 寻找具 有回退 轨道的 异常恒 星群体 [5] 也 是追踪 
银 河系并 合历史 的重要 方法。 但目前 这一方 法也只 局限在 太阳邻 近区域 的恒星 。在 
并合 事件可 能大规 模发生 的银河 系外部 区域， 由 于距离 遥远， 我们还 没有可 靠的数 
据可 以开展 深入的 研究。 

海量恒 星的光 谱巡天 是研究 银河系 并合历 史的必 要工具 。它 可以 揭示银 河系不 
同 区域大 量恒星 的化学 丰度和 运动学 分布。 斯 隆数字 巡天和 视向速 度巡天 (RAVE) 
等光 谱巡天 已经在 这方面 提供了 丰富的 信息。 但是， RAVE 巡 天的极 限星等 太亮， 
仍不 能观测 银河系 外部距 离我们 遥远的 恒星； SDSS 光谱巡 天项目 观 测的天 区也不 
够多， 且 每个天 区的观 测深度 和密度 还需要 提高。 我国 即将进 行的大 天区面 积多目 
标光谱 望远镜 (LAMOST) 是 世界上 光谱获 取率最 高的望 远镜， 结合全 天多色 图像巡 
天项目 GAIA(The  Global  Auroral  Imaging  Access) 将提供 的大量 恒星的 位置、 距离和 
自行 数据， 我们 不仅可 以在运 动学空 间上寻 找更多 的星流 和移动 星群， 而且 可以通 
过多维 化学丰 度空间 找到一 些具有 共同化 学演化 历史的 亚结构 [6]。 
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宇宙 学原理 的检验 

Testing  the  Cosmological  Principle 

当 代标准 宇宙学 的几大 基石是 宇宙学 常数不 为零的 广义相 对论、 冷 暗物质 、粒 
子物 理标准 模型、 暴胀 理论和 宇宙学 原理。 随着 大规模 巡天数 据的积 累和对 宇宙学 
原理 及其竞 争假说 的深入 研究， 该原 理的检 验在近 年受到 了越来 越多的 重视， 并产 
生了一 系列很 有意义 的研究 结果。 

宇宙 学原理 断言， 在足够 大的尺 度上， 宇宙是 均匀而 各向同 性的。 该原 理既针 
对 时空， 又 针对时 空中的 物质和 结构。 从哥 白尼原 理的人 类信念 出发， 我们 相信宇 
宙 中没有 特殊的 位置， 宇宙学 原理看 似非常 自然。 但是， 从因果 律的角 度来讲 ，该 
原理很 难令人 接受， 因 为它要 求宇宙 中两个 相距很 远的区 域同步 演化。 暴胀 理论提 
供了一 个可行 的解决 方案。 在 暴胀理 论中， 可观 测宇宙 是由宇 宙中一 块很小 的区域 
经过 指数膨 胀而产 生的， 能够保 证同步 演化。 

需 要强调 的是， 该原 理是在 统计意 义上成 立的。 如 果宇宙 学原理 成立， 星系的 
分布概 率与位 置无关 (均 匀)、 与方 向无关 (各 向同 性)。 如果我 们在宇 宙中的 相同时 
刻 任意选 取两块 相等的 体积， 只要 这两块 体积足 够大， 宇宙学 原理断 言它们 包含的 
星 系的各 种统计 性质， 如 数目、 类型、 成团性 等趋于 一致。 该 断言同 样适用 于任何 
其他 结构、 物质和 能量的 分布。 也适用 于时空 度规， 即 在足够 大的尺 度上， 时空曲 
率也是 均勻和 各向同 性的。 对 应的度 规就是 Friedmann-Lemaitre-Robertson- Walker 
(FLRW) 度规 ® ，在 20 世 纪二三 十年代 分别由 上述人 提出。 

那么， 怎么 算是尺 度足够 大呢？ 因 为光速 有限， 我 们能够 观测的 宇宙都 在视界 
之内， 大 小约为 3 个哈 勃半径 (约 10000Mpc/h 或 470 亿光 年)。 把宇 宙学原 理应用 
到 可观测 宇宙， 实 际上就 要求这 个尺度 远远小 于哈勃 半径。 同时， 大 尺度结 构的观 
测 表明， 宇 宙在约 10Mpc/h(4700 万 光年) 尺度上 仍然存 在显著 的密度 扰动， 所以这 
个尺 度要远 远大于 10MpC/h。 我们对 宇宙学 原理的 检验， 就 集中在 这个范 围内。 

微波背 景辐射 (尤 其是 COBE 和 WMAP 等全天 巡天) 和 星系红 移巡天 (SDSS 等 
大天区 巡天) 的观 测数据 表明， 在 统计误 差内， 宇宙 的确是 各向同 性的。 微 波背景 
各 个方向 的平均 温度都 几乎是 严格的 2.73K。 虽 然微波 背景上 存在着 微小的 温度扰 
动， 但是 这种扰 动的统 计性质 (如 关联函 数和功 率谱) 也 与方向 无关。 星系分 布也表 
现出 了类似 的各向 同性， 这 是支持 宇宙学 原理的 强有力 证据。 但是， 因为所 有的观 


① 文 献里往 往又称 FRW 度规， 有时候 也称作 RW 或者 FL 度规 
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测 都是从 地球这 样一个 特殊的 地点开 展的， 严格 地说， 上述数 据只是 表明宇 宙相对 
于 我们是 各向同 性的。 只 有结合 哥白尼 原理， 即宇 宙没有 中心， 才能 从上述 观测结 
果 推导出 宇宙学 原理的 成立。 如果我 们放弃 哥白尼 原理， 那就存 在另一 种可能 ，就 
是我们 的宇宙 是有中 心的， 物 质分布 相对于 该中心 球对 称分布 (沿径 向可 以有变 
化)， 而我 们恰恰 生活在 中心。 相对 于这个 中心， 宇宙 的确是 各向同 性的。 但是， 
对 于生活 在其他 位置的 观测者 来说， 这 个宇宙 既不是 各向同 性的， 又 不是均 匀的。 

这就是 Lemaitre-Tolman-Bondi(LTB) 模型 ，由 上 述三人 分别在 20 世纪 30 年代 
和 40 年代 提出。 在哥白 尼原理 普遍被 接受的 今天， 该 模型看 起来像 是科幻 小说。 
但 是它具 有诱人 之处。 它能够 取代暗 能量， 解释 宇宙的 “ 加速” 膨胀， 这使 得它在 
近期 受到了 很多的 重视。 对这个 模型的 检验， 是对 哥白尼 原理的 一个具 体验证 ，也 
是对宇 宙学原 理的一 个具体 验证。 

目前 宇宙加 速膨胀 的主要 证据是 遥远的 超新星 要比没 有宇宙 学常数 (暗 能量) 
的宇宙 学模型 预言的 暗淡。 暗能量 引起的 加速膨 胀是一 个可行 的唯象 解释， 但远非 
唯一 解释。 有 一大类 LTB 模型可 以不需 要暗能 量就完 全解释 超新星 数据。 如果我 
们生活 在一个 球对称 的空洞 (低 密度 区域) 中心 附近， 空 洞外面 是一个 球对称 的高密 
度 区域， 那么， 根据 广义相 对论， 低密度 区域的 引力势 为正， 意味着 远处的 超新星 
发出 的光子 要到达 我们， 就必 须损失 能量， 结 果就是 超新星 变暗。 宇 宙学原 理的检 
验因 此具有 探索宇 宙基本 形态和 物理基 本规律 的双重 意义。 

既然我 们只能 (至少 是在可 预见的 将来) 从地 球观测 宇宙， 我们如 何区分 这两种 
可 能性， 从而 检验哥 白尼原 理和宇 宙学原 理呢？ 在 过去几 年里， 宇宙 学家提 出了几 
个巧妙 的检验 方法。 

一类 方法是 借助于 宇宙中 自由电 子对微 波背景 光子的 逆康普 顿散射 ®。 如果没 
有这 些自由 电子， 我们只 能接受 到从光 子最后 散射面 (即以 我们为 中心约 3 个哈勃 
半 径的球 面)、 沿 径向而 来的微 波背景 光子。 但是， 这 些自由 电子， 就像分 布在宇 
宙里的 镜子， 通过 散射， 使 得宇宙 中其他 区域的 光子能 够到达 我们， 这就相 当于我 
们能 够在宇 宙其他 地方展 开观测 、检验 哥白尼 原理。 微 波背景 辐射是 一个很 好的黑 
体谱， 已经被 COBE 在极 高精度 (约 0.001%) 上 证实。 但是， 如果宇 宙违反 了哥白 
尼 原理， 即宇宙 是不均 匀的， 各处 的微波 背景演 化就不 同步， 因此黑 体温度 不同。 
上述散 射把不 同区域 不同温 度的黑 体谱混 合起来 ，结果 就是我 们测量 的微波 辐射应 
该 是非黑 体谱。 R.Caldwell 和 A.  Stebbins 计 算了在 LTB 模型中 的微波 辐射谱 ，发 
现 COBE 已 经能够 排除掉 那些空 洞密度 过低或 者尺度 过大的 LTB 模型。 

在符合 哥白尼 原理的 宇宙， 微波背 景光子 的静止 参考系 (即 同一 点所有 光子总 
动量等 于零) 和物 质静止 参考系 重合。 一旦哥 白尼原 理遭到 违反， 两 个参考 系就会 


② 因为光 子能量 很低， 电 子也一 般是非 相对论 性的， 针 对具体 应用， 逆康 普顿散 射往往 可以很 
好得近 似为汤 姆逊散 射或者 康普顿 散射， 并笼统 称呼。 
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产 生相对 运动。 这是 一个基 本的、 模型 无关的 论断。 通 过星系 团中自 由电子 散射微 
波背 景光子 造成的 kinetic  Sunyaev  Zel’dovich 效应， 就能 够测量 这个相 对运动 。事 
实上， LTB 模型要 取代暗 能量， 造成 的相对 运动需 要达到 1 万千 米每秒 左右， 比星 
系 团在物 质静止 坐标系 中几百 千米每 秒的运 动要大 一个量 级以上 。所 以该检 验相当 
灵敏。 例如， 仅 仅从星 系团的 kinetic  Sunyaev  Zel’dovich 效应 太微弱 以至于 到目前 
都没有 成功测 量这一 事实， 就足 以排除 LTB 模型 的很大 一部分 参数空 间了。 

在 FRW 宇 宙中， 宇宙曲 率是个 常数， 不 随红移 改变。 但是， 在 LTB 模 型中， 
这个结 论并不 成立。 所以测 量各个 红移处 的宇宙 曲率， 也能 够检验 LTB 模 型和哥 
白尼 原理。 

目前， 哥白 尼原理 通过了 所有的 检验。 结合 宇宙各 向同性 的观测 证据， 宇宙学 
原 理与目 前各种 观测相 符合。 但是， 它的更 精确、 更模型 无关的 检验， 还需 要等待 
下 一代的 观测。 
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宇宙暴 胀模型 

Cosmic  Inflation  Model 


20 世纪 60 年代 微波背 景辐射 的发现 和轻元 素丰度 的观测 使标准 大爆炸 宇宙模 
型 获得了 广泛地 承认。 不 过随着 研究的 深入， 人 们发现 标准大 爆炸宇 宙模型 仍然有 
一些问 题不能 解决。 

由于宇 宙的年 龄是有 限的， 而同 时信息 交流的 速度不 能快于 光速， 因此 我们能 
计算 出空间 任意两 点能够 有因果 联系的 区域的 大小， 这就 是粒子 视界。 对于 物质或 
辐 射为主 的宇宙 而言， 当 我们沿 着时间 往回追 溯时， 我 们会发 现粒子 视界的 收缩速 
度远远 快于观 测宇宙 的尺度 的收缩 ，这意 味着我 们现在 观测到 的宇宙 是来自 早期的 
许多个 没有任 何因果 关联的 区域， 这使我 们很难 理解观 测宇宙 在大尺 度上是 均匀且 
各向 同性的 事实， 此 即视界 问题。 还 有就是 平坦性 问题。 我们 现在观 测到的 宇宙中 
的物质 密度非 常接近 于临界 密度， 这表明 宇宙是 几乎平 坦的， 即宇宙 的曲率 对于能 
量密 度的贡 献是很 小的。 不过 同样当 我们沿 着时间 往回追 溯时， 由于 物质和 辐射的 
能量 密度的 增长远 快于曲 率项， 因 此宇宙 在早期 必须是 更加平 坦的。 这意味 着一个 
精细 调节， 即 在早期 宇宙与 平坦性 的偏离 必须被 设置成 是指数 小的， 否则我 们将得 
不 到目前 观测到 的几乎 平坦的 宇宙。 

暴胀 是指宇 宙在极 早期经 历的一 个极短 时期的 加速膨 胀阶段 ，这 个短期 的加速 
膨 胀不仅 使早期 宇宙的 不同的 超视界 尺度的 区域建 立了因 果联系 ，而 且使宇 宙在早 
期是 极端平 坦的， 因此 解决了 标准大 爆炸宇 宙模型 的上述 问题。 

最早的 暴胀模 型是在 20 世纪 80 年 代初由 Guth 提出的 [1]。 在这个 模型中 ，宇 
宙 初始处 于某个 场的假 真空， 在假 真空的 真空能 的驱动 下暴胀 发生， 随着真 真空泡 
的 成核， 假 真空衰 变为真 真空， 暴胀 结束。 不过， 在 Guth 和 Weinberg 随后 的研究 
中发现 [2]， 这 个模型 存在着 一些自 身难以 克服的 问题， 例如， 为了得 到足够 的暴胀 
率， 泡的成 核率必 须远低 于假真 空的膨 胀率， 这 使假真 空至真 真空的 衰变难 以彻底 
结束。 1982 年 Linde[3] 及 Albrecht 和 Steinhart[4] 等各自 独立地 提出所 谓的新 暴胀模 
型。 在最 初的版 本中， 为了 摆脱在 Guth 的暴胀 模型中 大量的 泡成核 带来的 问题， 
一个自 然的设 想是我 们的宇 宙仅处 于一个 泡中， 在这个 泡成核 之后， 场不是 在它的 
真真空 态上， 而 是处在 它的有 效势的 较高的 地方， 接着 场将沿 着势缓 慢向真 真空滚 
下， 此 时暴胀 发生。 正是 由于这 一点， 它 避免了 存在于 旧暴胀 模型中 的与泡 成核有 
关 的许多 问题。 比较于 Guth 的 旧暴胀 模型， 这个 模型一 般被称 为新暴 胀模型 。由 
于在新 暴胀模 型中， 暴 胀发生 在场的 慢滚动 期间， 因此新 暴胀模 型是最 早提出 的慢滚 
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动类 的暴胀 模型， 此 后慢滚 动暴胀 成为暴 胀模型 研究的 主流。 有代表 性的漫 滚动暴 
胀模型 还包括 1983 年 Linde 提 出的混 沌暴胀 模型和 20 世纪 90 年代初 提出的 Hybrid 
暴胀模 型[5]。 

暴胀模 型也对 宇宙原 初扰动 的起源 提供了 合理的 解释。 在暴胀 期间， 由 暴胀场 
的 量子扰 动诱导 的度规 扰动被 拉伸到 视界以 外凝结 ，形 成了超 视界尺 度上的 原初扰 
动。 这 些扰动 在辐射 或物质 为主时 再进入 视界， 导致了 相应尺 度上的 能量密 度的扰 
动， 这提 供了宇 宙大尺 度结构 形成的 种子。 更重 要的是 原初扰 动在微 波背景 辐射中 
留下了 可观测 的印迹 ，这使 人们能 够通过 探测微 波背景 辐射的 不均匀 性的性 质来检 
验和 证实暴 胀模型 。在新 暴胀模 型提出 后不久 Bardeen,  Steinhardt 和 Turner 指出在 
超视界 尺度上 共动的 曲率扰 动近似 是个常 数[6], 这使 人们能 够通过 计算暴 胀期间 
的出视 界扰动 来估算 进视界 的扰动 幅度。 一 般的， 原初 扰动的 功率谱 是绝热 和近标 
度不 变的， 在统计 上满足 近高斯 分布， 这 些特点 是暴胀 理论的 不依赖 于模型 的一般 
预言。 同期， Guth 和 Pi 以及 Starobinski,  Hawking 等也 都对暴 胀模型 的原初 扰动做 
了相关 研究。 

暴胀理 论经过 过去近 三十年 的发展 已经日 趋完善 ，并 且得 到了越 来越多 地观测 
的 支持， 目 前已经 成为现 代宇宙 学的一 个重要 的组成 部分。 近 年来， 随着天 文观测 
数据的 增多， 宇宙学 正在进 入一个 越来越 精确的 时代。 在 这种情 况下， 暴胀 模型将 
面 临越来 越多地 与观测 的各种 结果的 细致地 比较， 例如， WMAP 和 Planck 的重要 
目标之 一就是 进一步 检验和 证实暴 胀理论 。因此 暴胀模 型可能 的观测 预言的 进一步 
提 炼和计 算就显 得尤为 重要， 暴 胀模型 相关的 原初引 力波、 原 初扰动 的非高 斯性等 
的研 究目前 正得到 广泛的 关注。 

不过对 暴胀模 型本身 而言， 这还有 一个难 题亟待 解决。 尽 管到目 前为止 人们已 
经提 出了许 许多多 个来自 于粒子 物理， 超对 称和超 引力， 弦理 论的暴 胀模型 [7] ，但 
是令人 尴尬的 是它们 没有一 个是有 说服力 和得到 广泛认 可的。 原因是 为了得 到与观 
测相符 的扰动 幅度、 扰动 谱及足 够的暴 胀量， 人 们不得 不对相 应的暴 胀模型 的参数 
做精细 调节， 这显然 使相应 的模型 的可信 度大为 降低。 尽管人 们也可 通过使 用曲率 
子机制 (curvaton)[8]， 或 增加场 的数量 [9] ，或 k-inflation[1()] 来缓解 对相关 参数的 调节， 
但这样 做不仅 复杂化 了暴胀 模型， 而 且也削 弱了它 的预言 能力， 因此 其优劣 难以置 
评。 当然或 许暴胀 模型的 构造本 身就应 该是精 细调节 的或复 杂的， 否则 的话， 我们 
对于模 型的理 解或许 遗漏了 什么。 暴胀 模型是 联系基 本物理 理论与 观测的 一个窗 
口， 在 这个意 义上， 许多人 已经意 识到暴 胀的理 论研究 和观测 证实不 仅将对 宇宙学 
而且对 整个物 理学都 具有划 时代的 意义， 因 此寻找 一个自 洽的 现实的 暴胀模 型就一 
直都 是一个 困难而 又非常 迫切的 任务。 
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宇 宙原初 扰动谱 

Spectra  of  Primordial  Perturbation 

我们现 在看到 的宇宙 的大尺 度结构 起源于 早期的 小的密 度扰动 所引起 的引力 
坍缩， 在 这个意 义上这 些小的 密度扰 动可以 被看做 是宇宙 大尺度 结构的 种子， 因此 
被称 为原初 扰动。 

一 般的， 密 度扰动 的尺度 随着宇 宙的膨 胀而被 拉长， 因此 其波长 正比于 宇宙演 
化 的标度 因子。 由 于在物 质或辐 射为主 时期， 视 界即代 表着有 因果联 系的区 域的尺 
度的膨 胀远快 于标度 因子， 因此在 相应的 演化时 期不同 波长的 密度扰 动将不 断地进 
人 视界。 不过 在另一 方面， 由 于密度 扰动是 在后时 的演化 期间才 进入视 界的， 这意 
味着初 始的这 些原初 扰动看 起来是 来自宇 宙早期 的许多 没有任 何因果 关联的 区域。 
但是 如果不 同波长 的扰动 的幅度 是随机 的话， 这看起 来将不 是什么 问题， 因 为宇宙 
初 始时各 种量是 随机分 布的是 很自然 的事。 不过 20 世纪 70 年 代初， Harrison 和 
Zeldovich 分别通 过对当 时观测 数据的 分析得 出了同 样的结 论[1]， 即 不同波 长的密 
度扰动 在进视 界时都 有着相 同的扰 动幅度 ，这就 是在宇 宙学中 经常被 提到的 标度不 
变谱， 或称 Harrison-Zeldovich 谱。 谱的 这个特 征虽然 在当时 仅是个 猜测， 但现在 
已被 COBE、 WMAP 等天文 观测所 证实。 人们 很难想 象的是 来自早 期的许 多没有 
任 何因果 关联的 区域的 不同波 长的扰 动竟然 有着相 同的扰 动幅度 ，除 非宇宙 早期是 
被精 细调节 过的， 不 过估计 不会有 人愿意 做这样 的事， 因为精 细校准 直到当 前的宇 
宙 学尺度 的各个 尺度的 扰动的 波长到 同样的 幅度其 工作量 事实上 是难以 想象的 。因 
此 一个自 然的想 法是这 些原初 扰动应 当有一 个起源 ，即 在宇宙 的极早 期存在 着一个 
演化 过程或 机制给 出了我 们的观 测宇宙 所需要 的原初 扰动。 

原初扰 动的起 源机制 的研究 是与基 于广义 相对论 的宇宙 学扰动 理论的 发展的 
紧密相 关的。 在 宇宙学 扰动理 论中， 人们 需要对 爱因斯 坦方程 的两边 的度规 和物质 
部 分分别 作微扰 展开。 度规 的微扰 即度规 扰动由 四个标 量扰动 、两个 矢量扰 动和一 
个张 量扰动 组成， 矢量 扰动在 宇宙早 期的演 化中是 指数压 制的， 因此 一般情 况下仅 
仅标量 和张量 扰动能 够对原 初扰动 有贡献 。四个 标量扰 动中的 两个能 够通过 坐标变 
换被 消除， 这相当 于我们 选取了 某种规 范。 规范选 择的方 式有许 多种， 比较 流行的 
规 范选择 是牛顿 规范， 在 这个规 范下， 剩 余的标 量扰动 事实上 相应于 牛顿引 力中的 
牛 顿势。 当 然人们 也能够 构造规 范不变 的标量 扰动， 以 使整个 扰动计 算都在 规范不 
变的 框架内 进行。 规范不 变的宇 宙学扰 动理论 的研究 起始于 20 世纪 80 年代初 
Bardeen 的工作 [2]， 在此基 础上， Kodama 和 Sasaki 及 Mukhanov 重新 定义了 规范不 
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变的扰 动变量 ，使扰 动谱的 计算更 加清晰 和简洁 [3]， 接着 1992 年 Mukhanov 等人在 
Phys.Rep. 上系统 地阐述 了宇宙 学扰动 理论及 其演化 [4] ，现 在这 已经成 为人们 处理相 
关问题 的标准 方法。 

最 早的原 初扰动 的产生 机制是 20 世纪 80 年代初 Guth 提出 的暴胀 宇宙模 型[5]。 
在暴胀 期间， 由 暴胀场 的量子 扰动诱 导的度 规扰动 被拉伸 到视界 以外， 形成 了超视 
界 尺度上 的原初 扰动。 Bardeen,  Steinhardt 和 Turner 证 明在超 视界尺 度上共 动的曲 
率 扰动近 似是个 常数， 这 使人们 能够通 过计算 暴胀期 间的出 视界扰 动来估 算进视 
界的扰 动幅度 [6]。 由于 原初扰 动的幅 度正比 于暴胀 时期的 Hubble 参数， 反 比于标 
量场 的滚动 速度， 而 这两者 在暴胀 期间近 似是个 常数， 因此一 个自然 的结果 是原初 
扰动的 谱是近 标度不 变的， 即 不同波 长的扰 动具有 相同的 幅度。 同时 人们可 以调节 
暴胀 模型的 参数以 使扰动 的幅度 与观测 符合。 同期， Guth 和 Pi 以及 Starobinski, 
Hawking 等人 也都对 暴胀模 型的原 初扰动 的产生 做了相 关研究 。此外 比较流 行的与 
暴胀 模型相 关的原 初扰动 产生机 制还有 Lyth 和 Wands 提出的 曲率子 机制， 以及 
Dvali 等人和 Kofman 各自独 立地提 出的不 均匀的 重加热 机制。 在这 类的机 制中， 
扰动是 由在暴 胀期间 不占主 导地位 的场产 生的， 并且其 在暴胀 结束后 某一适 当的时 
候能 够转化 为需要 的曲率 扰动， 因 此其谱 具有相 当大的 弹性， 这极大 地增加 了暴胀 
模 型匹配 观测的 能力。 在 过去的 二十多 年中， 由于 获得了 天文观 测的极 大支持 ，暴 
胀模 型已经 吸引了 广泛的 关注， 目前已 成为现 代宇宙 学的一 个重要 的组成 部分。 

尽 管暴胀 模型作 为宇宙 原初扰 动的起 源机制 已为大 多数人 所接受 ，但它 也面临 
着一些 挑战。 因 为随着 近几年 人们对 于宇宙 学扰动 理论的 研究的 深入， 人们 注意到 
这可能 存在着 其他的 原初扰 动产生 机制， 而 不需要 暴胀。 例如， Steinhardt 和 Turok 
等 提出的 Ekpyrotic/Cyclic 模型 [7]、 Wands 提出的 物质为 主的收 缩模型 [8] 等。 这些模 
型产生 的扰动 与暴胀 模型的 扰动之 间能够 通过一 个对偶 变换联 系起来 ，因此 它们的 
谱 与暴胀 的谱事 实上是 一致的 。原 初扰动 的对偶 性的发 现有助 于人们 构造一 些不同 
于暴胀 但与观 测相符 的早期 宇宙模 型[9，1()]。 一 般的， 这 些模型 的扰动 的非高 斯性和 
原初张 量扰动 即引力 波与暴 胀模型 的预言 不同， 这使人 们可以 从观测 上区别 它们与 
暴胀 模型， 相信 未来的 Planck 卫星的 观测将 能给我 们一个 最终的 答案。 不 过应该 
指出 的是这 些不同 于暴胀 的早期 宇宙模 型都或 多或少 地存在 着一些 自身没 有解决 
的 困难， 因此相 比于暴 胀模型 而言， 距离一 个现实 的构造 还比较 遥远。 但不 管怎样 
其相 关的研 究对于 深人地 理解宇 宙的起 源和演 化包括 暴胀模 型本身 有着非 常重要 
的 意义。 
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宇宙 原初扰 动是非 高斯性 的吗？ 

Is  the  Primordial  Density  Perturbation  Non-Gaussian? 

根 据标准 大爆炸 宇宙学 理论， 宇 宙在大 尺度上 是均匀 各向同 性的， 而星系 、星 
系团等 大尺度 结构是 由物质 的密度 扰动及 引力效 应而引 起的。 简单 而言， 一 旦某个 
地方的 物质密 度大于 周围平 均物质 密度， 由 于引力 效应， 这个 区域的 物质会 把周围 
的 物质吸 过来， 这个 区域的 物质密 度会变 得越来 越大， 使物质 成团， 从而形 成了大 
尺度 结构。 虽然这 个图像 简单， 而且 能够解 释大尺 度结构 形成的 原因， 但是 它却无 
法解释 大尺度 结构为 什么会 是现在 的样子 ，即标 准宇宙 学不能 给出大 尺度结 构形成 
的初始 条件。 另外， 标 准宇宙 学也无 法解释 宇宙空 间的平 坦性、 视界 及磁单 极等问 
题， 要解 决这些 问题， 宇宙 需要在 早于原 初核合 成时期 的极早 期经历 一个短 暂的超 
快加 速膨胀 时期， 也称为 暴涨时 期[1]。 

在标 准宇宙 学中， 物质 之间的 万有引 力是吸 引力， 所 以随着 宇宙的 膨胀， 物质 
之 间的引 力会减 小膨胀 速度， 即 宇宙的 膨胀是 减速膨 胀的。 要实现 暴胀， 必 须引入 
引力相 互作用 表现为 排斥力 的真空 能或标 量场。 由于暴 胀是宇 宙处在 极早期 时发生 
的， 那时 宇宙的 温度非 常高， 物质的 量子效 应表现 明显， 而在 描述物 质的量 子理论 
中， 标 量场是 普遍存 在的。 标量 场的量 子涨落 ^ 便是原 初密度 扰动， 这种原 初密度 
扰动正 是大尺 度结构 形成的 种子。 通常认 为处于 Bunch-Davies 真空 态的自 由标量 
场的量 子涨落 p 的概 率分布 是高斯 分布， 而由标 量场的 量子涨 落而引 起的原 初曲率 
扰动; ^ 的概率 分布也 是高斯 分布。 像我 们这样 的观察 者测量 到的在 物质为 主时期 
的曲率 扰动少 的概 率分布 就几乎 是高斯 分布。 在简 单的单 个标量 场暴涨 模型中 ，线 
性近 似下， 原 初曲率 扰动; ^ 正比于 标量场 的量子 涨落〆 2]， 而 物质为 主时期 的曲率 
扰动 《 正比于 原初曲 率扰动 疋 [3]， 所 以非线 性修正 带来的 级和; ^ 之 间的非 线性关 
系会使 得测量 到的在 物质为 主时期 的曲率 扰动少 的概率 分布为 非高斯 分布。 因此我 
们用 非高斯 性来描 述这种 对于高 斯分布 及随机 相的偏 离度。 具体 而言， 定义 
级=巧 +ySal<[4] ，其 中咚是 线性效 应引起 的扰动 ，量 /^al 便 用来描 述非高 斯性。 

通过 上面的 介绍， 我们 发现非 高斯性 可以由 以下几 个原因 产生： （1) 标 量场不 
是自 由的， 而是 有相互 作用； （2) 非线性 修正引 起原初 曲率扰 动尺和 标量场 的量子 
涨落 ^ 之间 的线 性关系 变成非 线性； （3) 标量场 的初始 态不是 Bunch-Davies 真 空态。 
而前面 讨论的 级和无 之间的 非线性 修正给 出的非 高斯性 /^al 的 量级为 1。 另外， 
温度 各向异 性与曲 率扰动 CP 之间 的由于 非线性 Sachs-Wolfe 效应、 非线性 积分的 
Sachs-Wolfe 效应、 引 力透镜 等非线 性效应 引起的 非线性 修正给 出的非 高斯性 
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的量 级只有 1。 由于 观测到 的原初 扰动少 及负的 量级为 1(T5, 所以单 标量场 的暴涨 
模型给 出的非 高斯性 的量级 很小， 低于现 在的观 察测量 精度。 而 多标量 场模型 ，如 
curvaton 模型 [5] 却可以 给出很 大的非 高斯性 的原初 扰动。 另外， 其他 一些产 生原初 
扰动的 机制， 如膜气 体模型 [6] 与循 环宇宙 学模型 [7] 等也 可以给 出很大 的非高 斯性。 
从而 显著的 非高斯 性探测 对于现 有的暴 涨模型 是一个 极大的 挑战。 另一 方面， 尽管 
功率谱 的幅度 、谱 指数 及谱指 数的跑 动等参 数可以 用来区 分不同 的暴涨 模型， 但是 
如果其 他的产 生原初 扰动的 机制也 给出了 相当的 功率谱 的幅度 、谱指 数及谱 指数的 
跑动， 则这 些参数 对于模 型和理 论的区 分毫无 帮助， 所 以原初 扰动的 非高斯 性还可 
以用 来区分 不同的 模型和 理论。 简而 言之， 非高 斯性对 于我们 理解暴 涨宇宙 模型具 
有重要 意义。 

目前对 于宇宙 原初扰 动的非 高斯性 的观测 主要来 自于威 尔金森 微波各 向异性 
观测 (WMAP)。 WMAP 五 年的观 测数据 给出在 95% 置 信度下 -9  <  / 忍 eal  <  1 1 1[8] ，现 
在的观 测数据 还不能 回答宇 宙的原 初扰动 是否为 非高斯 性这个 问题。 另 一方面 ，非 
高斯性 的起源 的统计 处理对 于给出 非高斯 性的观 测限制 也非常 重要。 我 们期望 
2009 年 5 月 14 日 发射的 普朗克 (Planck) 卫星 [9] 将 对原初 扰动非 高斯性 问题做 出进一 
步 的明确 回答。 
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物质 密度功 率谱及 原初非 高斯性 的测量 


The  Measurement  of  Matter  Density  Power  Spectrum  and  the  Primordial 

Non-Gaussianity 


i. 物 质密度 功率谱 

宇宙中 物质的 密度不 是完全 均匀的 。不 仅星 系中物 质的密 度远远 高于星 系之间 
空间的 密度， 而且 星系的 大尺度 结构分 布也不 是完全 均匀的 。图 1 显 示了斯 隆数字 
化巡天 (Sloan  Digital  Sky  Survey) 观测 到的星 系密度 分布。 这些 星系分 布的不 均勻性 
也 反映了 整个物 质分布 的不均 匀性。 


图 1  SDSS 巡天观 测到的 星系分 布图， 这 是以天 赤道为 中心的 一个三 度宽的 扇面内 星系的 
分布。 图中标 注了星 系红移 z 以及时 角 (0 〜 24 小时) 坐标。 每个 点表示 1 个 星系， 红 色的星 
系其 恒星年 龄更老 一些， 取自 SDSS 巡天 网站。 

物质的 密度分 布不是 固定不 变的。 密 度较高 的地方 会吸引 周围的 物质， 从而使 
密 度变得 更高。 因此， 在引 力的作 用下， 非均 匀性会 被逐渐 放大。 不过， 当 不均匀 
性比 较小的 时候， 其 演化近 似是线 性的， 演 化的速 度则与 物质的 密度、 宇宙 的膨胀 
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历史以 及万有 引力的 特性等 有关， 因此可 以用来 检验宇 宙学和 引力模 型以及 测定宇 
宙 学参数 等等。 

密度 分布不 均匀度 可以用 相对密 度涨落 以及其 傅里叶 

变换 表示。 这里〆 X) 是 x 点的 密度， 〈厂〉 是平均 密度。 以 下为简 

便起见 七幻 仍用 (50) 表示。 数 学上， （5 是满 足一定 统计分 布的随 机场。 常用 的一些 
反映 其特性 的统计 量包括 概率分 布函数 p[d{k)} , 空间 两点密 度的关 联函数 
i(r)  =  (S(x)d(x  +  r)), 以及 密度功 率谱尸 (幻， 

这里 心表示 狄拉克 函数， x,r,~ ，&和 均 为三维 矢量。 此外， 人们 还可以 
定义不 同种类 的物体 (比 如不同 类型的 星系、 类 星体、 物质密 度等) 间 的互关 联函数 

和功 率谱。 功率 谱是关 联函数 f 的三维 傅里叶 变换， f(r)  =  ^TJ>(幻eid3r.它 

(2 丌） 

直 观地说 明了不 同波数 (尺 度) 上 涨落的 大小， 可 以与宇 宙学理 论的预 言进行 比较， 
是现代 宇宙学 中最主 要的可 观测量 之一。 图 2 是结合 WMAP 五年 观测及 最新的 
SDSS 巡 天观测 (DR7) 得到 的物质 密度功 率谱， 阴 影部分 为测量 误差。 


图 2  WMAP 五年 观测及 最新的 SDSS 巡 天观测 (DR7) 得到 的物质 密度功 率谱， 阴影 部分为 

误差。 


密度 功率谱 独特的 形状是 由宇宙 的演化 过程决 定的。 目 前一般 认为， 宇 宙早期 
曾 发生过 暴胀。 在 这一过 程中， 小尺 度的一 些量子 涨落被 拉伸到 很大尺 度上， 形成 
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今天 所观测 的不均 匀性的 种子。 这样 产生的 原初涨 落的特 点是， 涨落 是纯粹 的绝热 
扰动， 涨落服 从高斯 分布， 其 功率谱 P (幻 近似 为指数 形式， P(k)  =  Ak,l(k)  ,  n 取值 
接近但 略小于 10=1 时不同 尺度的 扰动进 入视界 时具有 相同的 振幅， 即所谓 
Harrison -Zeldovich 谱， 目前 测得乂  =0.963  ， 也没有 发现其 随灸跑 动的迹 象)。 

与暴 胀历史 有关， 反 映了暴 胀场的 性质。 在 宇宙此 后的膨 胀中， 较小尺 度的扰 
动在 辐射为 主的时 期进入 视界， 较大 尺度的 扰动在 物质为 主的时 期进入 视界， 这导 
致它 们的增 长幅度 不同， 从而最 终形成 了如图 3 所示的 形状。 因此， 功率谱 既可以 
提供宇 宙极早 期暴胀 的历史 信息， 也 可以用 于宇宙 学模型 参数的 测量。 


1  ■  WMAP  5-year 

-200  T(|xK)  +200 


图 3  WMAP 卫 星五年 数据给 的宇宙 微波背 景温度 涨落图 (已 扣除前 景)。 

宇宙 微波背 景辐射 (CMB) 的 温度各 向异性 提供了 在最大 尺度上 观测密 度功率 
谱的 方法。 在 等离子 体复合 之前会 引起， 重 子物质 与辐射 耦合在 一起， 密度 扰动会 
引 起声波 振荡。 宇 宙等离 子体复 合时， 密度高 的地方 发出的 CMB 光 子有较 高的温 
度， 因 此观测 CMB 的 温度不 均匀性 可以推 定物质 密度。 类似 于大尺 度结构 中的功 
率谱， 也 可以把 CMB 温 度用球 谐函数 展开， 并 定义相 应的角 功率谱 G， 这里 
/=0, 1,2, 3 … 标记了 球谐函 数的不 同模。 利 用声波 振荡产 生的角 功率谱 中的峰 和谷测 
定 宇宙的 几何等 宇宙学 参数。 1989 年 升空的 COBE 卫星 DMR 实 验首次 观测了  CMB 
的各向 异性， G. Smoot 因 此获得 2006 年度诺 贝尔物 理奖。 2000 年， Boomerang 和 
MAXIMA 实 验准确 测定了  CMB 角 功率谱 第一峰 的位置 。图 4 显示了  WMAP 等当 
前实 验观测 结果。 2009 年 升空的 PLANCK 卫星 将以前 所未有 的精度 和角分 辨率观 
测微波 背景的 温度。 此外， 星系 团中的 自由电 子散射 CMB 光子， 在 较小的 尺度上 
产生 新的温 度各向 异性， 称为 Sunyaev-Zeldovich(SZ) 效应。 Planck 卫 星以及 南极望 
远镜 SPT 可 以测到 SZ 效应， 这也 提供了 大尺度 结构功 率谱的 信息。 

测 量大尺 度结构 密度功 率谱的 主要方 法是星 系巡天 ，测 出大 量星系 (或星 系团、 
类 星体) 的 位置， 再算出 密度， 这对 于观测 是一个 很大的 挑战。 首先， 需要 大视场 
的测光 巡天， 找 出一定 亮度以 上的天 体并初 步判断 其类型 (是 否是星 系)， 测 定其在 
天球 上的视 位置。 其次， 要 把其中 一定亮 度以上 的星系 红移测 出来， 这需要 大规模 
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图 4  CMB 温度 各向异 性角功 率谱。 

的红移 巡天， 这是 观测的 瓶颈， 因为 红移的 精确测 量需要 观测每 个天体 的光谱 。早 
期人 们无法 完成大 量天体 的红移 测量， 因 此只能 测定其 在天球 面上的 投影， 获得角 
关联函 数和角 功率谱 ，但这 损失了 信息。 20 世纪 80 年代， CfA 巡 天首次 测定了  2401 
个 星系的 红移， 此后的 CfA2 巡天 (1995 年 完成) 将这 个数字 提高到 18000。 多光纤 
光谱仪 的发明 使得人 们可以 同时用 一台望 远镜观 测大量 星系的 光谱。 2002 年完成 
的 2dF 巡天 观测了  23 万个 星系的 红移。 迄今为 止最大 的红移 巡天是 SDSS 巡天， 
该巡 天望远 镜可同 时观测 640 个 天体的 光谱， 截至 2008 年的 SDSS-II 完成时 ，已 
观测了  93 万个 星系和 12 万个类 星体的 红移， 目前 SDSS-III 计划 再测定 150 万个 
亮红 星系和 15 万个高 红移类 星体的 红移。 我国的 LAMOST 望 远镜已 建成， 可同 
时观测 4000 个 天体的 光谱， 预期 将可以 观测几 百万个 星系的 红移。 同时， 国外也 
在筹划 BigBoss,  WFMOS, ADEPT 等未 来的新 项目， 希 望使观 测的红 移数量 达到上 
亿个。 除了光 学星系 红移巡 天外， 在 射电波 段观测 中性氢 发出的 21 厘米辐 射也是 
测量大 尺度结 构分布 的一种 手段。 

CMB、 星系红 移巡天 以及观 测将使 我们以 空前的 精度观 测不同 红移处 的密度 
功 率谱。 但是， 这 样海量 数据的 处理将 是一个 巨大的 挑战。 同时， 从 理论方 面看， 
星系与 暗物质 的偏离 、引 力造 成功率 谱非线 性演化 的准确 预言等 也都是 复杂的 问题, 
需要大 量高精 度的数 值模拟 和更深 入的理 解其中 的物理 机制。 

2. 原初非 高斯性 

目前 最流行 的暴胀 模型所 预言的 原初密 度扰动 一般是 非常接 近高斯 分布的 ，但 
是对于 一些较 复杂的 模型， 如 多场暴 胀模型 、非 慢滚的 暴胀模 型以及 一些其 他非暴 
胀 起源的 模型等 却可以 给出非 高斯的 密度扰 动谱。 因此， 研究 密度扰 动谱的 原初非 
高 斯性对 我们认 识早期 宇宙的 物理性 质有极 为重要 的意义 。对 于比较 接近高 斯分布 
的原初 扰动， 常 用一个 代表非 线性的 量纲为 一参数 来 表征。 一般 暴胀给 出的原 
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初 /|«1， 考 虑到非 线性效 应等， 可观 测量中 得到的 /i 〜 1， 因此 若探测 到较大 
将是 对上述 理论的 挑战。 

对 于高斯 分布的 随机场 而言， 功 率谱即 刻划了 其全部 特征。 非高 斯场有 多种可 
能性， 也 有多种 表征统 计检验 方法。 目前 最常用 的是三 点关联 函数、 四点关 联函数 
和对 应的双 功率谱 (bispectmm)、 巻 功率谱 （trispectmm) 等。 由之 前的两 点关联 函数， 
我们得 到相距 r 的两个 体积元 dh 和 dF2 内找到 一对星 系的概 率为： 

dP(2)，02[l  +《(r)]dW， 

凡 为平均 密度。 对更高 阶的关 联函数 (n 点 关联函 数)， 对于在 n 个体积 元找到 
^ 个星 系的概 率为： 


dP(”)  [l  +  ^(M)]dKr--dK2. 

如对于  n=3,  (3)  =  <f(r12 )  +  (r23 )  +  (r31 )  +  , r2 , r3 ) , 其中  C(rl5r2,r3) 表征 了除去 
两点 关联的 额外关 联性， 即为 (约化 )彐 点关联 函数。 更 高阶的 关联函 数以此 类推。 
利用功 率谱的 定义也 可以很 容易的 定义双 功率谱 B(kx,k2,k3) 和叁 功率谱 
T{kuk2,k3,k4)  •• 

〈咐 咐 3)〉= 你)3^  味  +灸2  +k3)B(k',k2,k3)， 
[S(kl)S(k2)S(k3)S(k4))  =  +k2+k3  +k4)T(kl,k2,k3,k4). 

当前 对其测 量主要 来自于 CMB 和星系 大尺度 结构。 CMB 温度不 均匀性 很小， 
其演 化是线 性的， 因此特 别适合 探测原 初扰动 的非高 斯性。 人 们对已 有的观 测进行 
了多 种统计 检验， 包括双 功率谱 或叁功 率谱， 也 包括一 些其他 检验， 其中绝 大部分 
的 没有发 现非高 斯性。 但是， 也有一 些观测 发现了 一些异 常性。 例如， 人们 发现， 
对 CMB 角 功率谱 中最大 尺度的 几个模 ，其幅 度较小 且基本 指向同 一方向 (接 近天球 
上的黄 极)。 此外 ，目前 WMAP 五年的 双功率 谱观测 ，在 2  a 的 误差内 (95% 的置信 
度)， -9</|<111(/^=0 为 无非高 斯性) ，也 存在不 太显著 的非高 斯性的 迹象。 根据 
估算， 到了  2010 年 WMAP 九年的 数据释 放时， 将 被限制 在大概 ±  60 的 范围， 
到了  Planck 卫星 公布数 据时， 将可以 被限制 在大概 ±  10 左右。 由于 Planck 卫 
星 将以很 高的精 度给出 CMB 小尺度 的温度 和极化 数据， 这将 给人们 深入研 究非高 
斯性 提供的 有力的 武器。 当然， CMB 观测非 高斯性 也有一 定的挑 战性。 特 别是， 
其 他天体 (如 银河、 黄 道面) 辐射产 生的前 景必须 扣除， 这 些辐射 有很强 的非高 斯性， 
因此 前景扣 除中的 任何问 题都可 能影响 对非高 斯性的 探测。 

宇 宙大尺 度结构 是探测 原初非 高斯性 的另一 途径， 但 其测量 面临更 多难题 。首 
先， 大 尺度结 构在演 化上有 非线性 效应， 因此即 使原初 扰动是 高斯分 布的， 在演化 
过程中 也会自 然地产 生非高 斯性， 必须 对演化 中产生 的双、 叁 功率谱 等作出 准确地 
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估计。 如何准 确地区 分开后 期演化 产生的 非高斯 性和原 初非高 斯性， 这就是 个非常 
棘手的 难题。 另外， 数据 处理的 运算量 也非常 惊人， 特别 是在研 究非高 斯性时 ，如 
果试 图从数 据中抽 取出高 阶谱， 数 据处理 量将成 指数级 增加。 

原 初非高 斯性会 对大暗 物质晕 和空洞 的数密 度产生 较大的 影响。 大暗 晕和大 
空洞对 应于原 初扰动 中极少 数的物 质密度 高峰和 低谷， 因此通 过测量 它们的 数密度 
关系， 可 以勾勒 出原初 密度扰 动从而 探测原 初非高 斯性。 人们 可以直 接进行 数密度 
统 计来研 究非高 斯性， 然而由 于这类 系统的 数目非 常少， 在目 前的观 测中还 存在着 
很大的 误差。 近来， Dalai 等人通 过理论 推导及 数值模 拟验证 发现， 非高斯 性的引 
入， 会使这 些引力 系统的 分布在 大尺度 上同宇 宙物质 分布产 生出与 尺度相 关的偏 
离。 这种偏 离可以 通过目 前对宇 宙大尺 度巡天 的观测 来予以 认证， 同 时也可 以限制 
原初非 高斯性 的大小 。这种 效应的 发现将 大大提 高宇宙 大尺度 结构对 原初非 高斯性 
的探测 能力， 甚至 可以与 宇宙微 波背景 辐射的 探测相 媲美。 目前 利用这 种方法 ，结 
合以 最新的 SDSS 亮 红星系 、类星 体为示 踪的大 尺度结 构观测 可以将 表征非 高斯性 
的参数 限制到 -29 〜 70(95% 的置 信度) 的 水平。 这已 经与目 前宇宙 微波背 景辐射 
对 /i 的限制 相当。 并且， 随 着今后 更多、 能力更 强的大 尺度结 构观测 的加入 (如 
我国的 LAMOST 望远 镜)， 将 进一步 对原初 非高斯 性给出 限制， 从而 更为准 确地探 
知我们 宇宙极 早期的 性质。 当然， 这种方 法仍然 还不够 成熟， 其中还 有许多 影响因 
素需 要谨慎 考虑， 例如， 星系、 类星 体的分 布与宇 宙物质 (暗 物质 和重子 物质) 分布 
上 的偏离 效应， 物质的 成团历 史和类 星体的 形成过 程等。 

总之 ，物 质密度 功率谱 和原初 非高斯 性对人 们认识 宇宙的 起源及 其性质 都有着 
重要的 意义， 如 何精确 地从目 前庞杂 的观测 数据中 抽取出 它们的 信息， 是近 年来人 
们关注 的一个 焦点， 也是 一个非 常重要 的科学 难题。 
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Relic  Gravitational  Waves 


在 建立了 广义相 对论理 论后几 个月， 1916 年 爱因斯 坦又预 言了引 力波的 存在。 
这是时 空度规 的一种 张量型 扰动， 具有 两个独 立的动 力学自 由度、 自旋为 2, 携带 
能量以 光速在 空间中 传播， 其演化 方程是 双曲型 的波动 方程。 在引力 波传播 所经过 
的时空 区域， 可以导 致时间 和空间 的伸缩 等物理 现象。 虽然引 力波与 电磁波 有诸多 
类似的 性质， 但 电磁波 是电磁 场在时 空中的 传播， 而引 力波是 时空度 规场自 身扰动 
的 传播， 即时空 扰动具 有波动 性质。 广义相 对论是 迄今最 为成功 的引力 理论， 它的 
许多预 言都得 到了观 测和实 验的验 证[1]。 而 作为它 最重要 的预言 之一， 引力 波至今 
尚未被 直接探 测到。 由于 引力作 用非常 微弱， 引力波 的幅度 很小， 这 就给引 力波探 
测带 来很大 困难。 而双 脉冲星 PSR1913+16 的转 动周期 缩短的 探测只 是间接 地验证 
了引 力波的 存在。 由 于缺乏 引力波 的直接 探测， 这在很 大程度 上阻碍 了量子 引力理 
论的 发展。 

引力波 在天体 物理、 宇 宙学的 许多物 理过程 中发生 影响， 因而 引力波 研究和 
探测对 于天体 物理、 宇宙学 有重要 意义。 剧烈的 天体物 理过程 可以辐 射出引 力波， 
例如， 双 致密星 绕转、 黑洞的 吸积、 超新星 爆发、 中 子星自 转等。 这 些天体 距离地 
球 遥远， 过 程自身 的事件 发生率 较小， 所 产生的 引力波 往往是 间歇的 (通常 是几分 
钟 到几小 时)， 有一 定的方 向性， 其频率 较高， 频 率范围 较窄， 给探 测带来 困难。 
目前 LIGO、 PPTA、 EXPLORER、 MAGO、 LISA 等探 测计划 的主要 目标就 是直接 
探 测引力 辐射的 信号， 尤其是 LIGO 已达 到设计 水平， 正 在积累 数据， 等待 信号， 
期望 在引力 波直接 探测上 有重大 突破。 

与这 些引力 辐射不 同的是 宇宙中 的残余 引力波 (RGWs)。 基于广 义相对 论的现 
代宇宙 学理论 认为， 极早期 (如 暴涨 过程) 时空 度规的 量子涨 落同时 包括了 标量型 (密 
度扰 动)、 矢 量型和 张量型 (引力 波)。 随着 宇宙的 膨胀， 其 中矢量 型扰动 衰减， 标量 
型 扰动构 成宇宙 大尺度 结构的 种子， 而张量 型扰动 演化成 为各向 同性的 RGWs。 后 
者的 重要特 点是： 时间上 始终都 存在， 空间 上散布 在宇宙 的各个 区域， 形成 了随机 
背景。 而 且其频 率分布 很宽， 从 l(T18Hz 到 101()HZ 频率 范围都 有一定 的强度 [2,3]。 
这就为 在任何 时间、 任何 地点、 任何频 段进行 RGWs 的 探测提 供了可 能性和 方便。 
由于引 力作用 微弱， 宇 宙对于 引力波 几乎始 终是透 明的， RGWs 携带 了早期 宇宙的 
重要 信息， 这比 微波背 景辐射 (CMB) 所 提供的 信息要 更早， 因 而为探 索宇宙 打开一 
扇新 的巨大 窗口。 
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经 过多年 的研究 计算， 人 们对于 膨胀宇 宙中的 RGWs 的 理论性 质已有 一定的 
了解 [2]， 并且 得到了 波谱的 解析解 [3]。 谱 的曲线 轮廓直 接依赖 于下列 几个主 要宇宙 
膨胀 阶段： （1) 作为初 始条件 的暴涨 过程的 细节， 通常由 谱指数 和跑动 谱指数 a  r 
来 刻画， （2) 随后 的宇宙 再加热 过程， （3) 辐 射为主 时期， （4) 物 质为主 时期， （5) 宇宙 
现阶 段的加 速膨胀 的修正 [3]。 在此基 础上， 波 谱曲线 的局部 细节， 取 决于一 些重要 
的 宇宙学 过程的 影响， 包括中 微子扩 散[4]、 QCD 相变、 正负 电子对 湮灭、 宇宙磁 
场等。 这些 过程分 别影响 RGWs 的不同 频段的 幅度。 然而， 作为一 个重要 理论参 
数的 RGWs 初始 幅度， 即 所谓归 一化， 至 今仍未 确定。 在 研究计 算中， 为 了方便 
通常引 入比值 张量型 / 标量 型， 其 数值最 终要由 观测来 确定。 给定 宇宙学 模型， 
RGWs 由三 个参数 r、 nr、 a  r 来 大致地 确定。 这三个 参数值 越大， RGWs 的 幅值就 
越高， 也就 越容易 探测。 图 1 画出了  r  =  0.22、 听=-0.03、 a  r 的取不 同值的 RGWs 
解析谱 咖)。 
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图 1  RGWs 的 解析谱 /?(v)  [7]。 

目前 RGWs 的一系 列实际 探测项 目已在 进行， 还 有一些 计划在 预研究 和设计 
中。 就探 测频率 来说包 括四个 频段的 工作。 一 是极高 频段， v 约 109Hz, 可 以采用 
置入 强磁场 中的高 斯偏振 激光束 方法， 直接探 测残余 引力波 导致的 径向扰 动光子 
流。 按 照目前 技术水 平所设 计的探 测器的 敏感度 与理论 计算的 RGWs 还 差大约 5 
个量级 左右。 随着激 光束、 强 磁场、 低温 等技术 进步， 探测器 还有很 大的改 进空间 [5]。 
二是中 频段， v 约 10-3Hz~103Hz, 这是通 常激光 干涉以 及低温 共振探 测器的 工作频 
段， 包括了  LIGO(v  约  102Hz)、 LISA(v  约  10_3Hz)、 EXPLORER(v  约  103Hz) 等。 
目前的 LIGO 还不能 探测到 町<  0.088、 aT<  0.013,  r  =  0.55 的宇宙 学模型 所预言 
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图 2  RGWs 所 产生的 CMB 的谱 C/TT、 C/EE 、 C/TE 和 C/BB  [9]0 提取 RGWs 对 CMB 的贡献 

必须 考虑到 再电离 过程的 影响。 
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当前的 观测现 状是， WMAP 等观 测计划 已经成 功地得 到了谱 C,TT、C 严和 C,TE, 
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的  RGWs。 改进的  Adv LIGO[6] 将能够 探测到  nT>  0.088、 aT>  =  0.013,  r=  0.55 的 
RGWs。 LISA 是正在 设计的 空间引 力波探 测器， 具 有百万 千米的 臂长， LISA 可以 
探 测到的 町> -0.03、 ar>  0, 尸 =  0.22 的 RGWsm。 这比 LIGO 和 Adv  LIGO 更有 
可能 探测到 RGWs。 三是低 频段， v 约 10~9Hzo 在此 频段的 RGWs 幅度 较高。 通过 
对多 个毫秒 脉冲星 的脉冲 到达时 刻残差 的开展 长时间 的观测 (数十 年）， 就形成 
RGWs 探 测器， 其 费用也 远低于 通常激 光干涉 仪的。 目前 PPTA 计划 由大约 20 颗 
毫 秒脉冲 星阵列 构成， 预计 通过十 年的观 测可以 探测到 nr>  0.088、 ar=0,r=0.55 
的 RGWs[8]。 该 方法的 关键问 题是如 何从噪 音中剥 离出引 力波的 信号。 四是 极低频 
段， v 约 KT18Hz 〜 KT16Hz， 对应于 波长接 近于目 前膨胀 宇宙的 视界。 一般的 天体物 
理 过程难 以产生 如此低 频的引 力波。 然而 RGWs 正是 在此频 段具有 最大的 幅度， 
这就 为探测 提供了 良机。 根据 大爆炸 宇宙学 理论， 在 宇宙早 期红移 z 约 1100 的复 
合 时期， RGWs 与 密度扰 动一起 产生了  CMB 的温 度各向 异性和 偏振。 具体 地讲， 
CMB 的 旋度型 偏振谱 QBB 仅 可能由 RGWs 产生， 而各向 异性谱 Qtt、 梯度 型偏振 
谱 C 严、 和 交叉谱 QTE 则是由 RGWs 与 密度扰 动共同 产生的 。图 2 画出了  RGWs 
所 产生的 再电离 CMB 的四种 解析谱 [9]。 


time-linear 

z-linear 

CAMB 
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而 关于谱 QBB 的数 据较为 粗糙， 尚不足 以确定 RGWs 的存在 _。 人 们尝试 从已有 
的谱 QTT、 C,EE ， 尤其是 QTE 剥离出 RGWs 的 贡献， 但遇到 了困难 [9]， 其主 要原因 
是， 目前没 有关于 RGWs 的主 要参数 r 和 ~ 的确 切值， 而 r、 ~ 与 CMB 的 诸多参 
数 存在着 简并。 而且 QTT、 C 严和 C,TE 的细节 敏感地 依赖于 发生在 z 约 11 时期的 
再电离 过程， 后者又 尚未被 研究清 楚[9]。 2009 年 发射的 Panck 探测卫 星预期 将给出 
更 精确的 C,TT、 C 严和 Qte, 有助于 RGWs 的 信号的 剥离。 但 它不是 专为探 测偏振 
而设 计的， 不能肯 定足够 精确地 探测到 C/BB0 近期 提出的 CMBPol 计 划将专 门探测 
宇宙再 电离和 QBB。 综合地 来看， 探 测旋度 型偏振 C/BB 很有 希望是 人类首 次直接 
探测 RGWs 的 方法。 如果 最终探 测不到 RGWs, 那么， 或 许关于 RGWs 及 其产生 
的 CBM 理论有 问题， 甚至广 义相对 论所预 言的引 力波就 根本不 存在。 这都 将导致 
引力和 时空 的研究 被推向 更广阔 的 视野。 
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宇宙原 初黑洞 


Cosmic  Primordial  Black  Hole 


1971 年， 英国著 名物理 学家霍 金最早 提出了 原初黑 洞的概 念[1]。 这一 概念的 
提 出主要 是基于 下面的 考虑。 在 宇宙极 早期， 宇宙 的温度 和物质 密度非 常之高 。那 
时， 物质在 宇宙中 的分布 是非常 接近均 匀的。 尽管 是非常 地接近 均匀， 但物 质密度 
的微小 涨落在 宇宙中 总是存 在的。 所以某 个区域 的物质 密度， 时 而略微 高一些 ，时 
而略微 低一些 。可以 证明如 果宇宙 中某个 区域由 于微小 的密度 涨落而 导致物 质密度 
增大到 一个临 界值， 那么 该区域 的引力 会持续 增强， 该 区域就 会不断 地吸引 来更多 
周围的 物质， 导致 物质密 度持续 升高。 根据 广义相 对论的 计算， 当物 质密度 达到另 
一 个临界 值时， 该区 域的引 力变得 如此之 强以至 于任何 排斥力 都不能 再与之 抗衡， 
该区 域的物 质会无 限坍缩 下去， 最 终形成 了一个 黑洞。 这就是 霍金给 出的原 初黑洞 
的 起源。 后来， 人们 又发现 了原初 黑洞形 成的其 他一些 机制， 这些机 制非常 灵敏地 
依赖 于极早 期宇宙 的物理 过程， 所 以通过 研究原 初黑洞 的形成 机制， 人们可 以获得 
关于极 早期宇 宙的许 多非常 重要的 信息。 

除 此之外 ，人们 还可以 根据原 初黑洞 产生的 一些物 理效应 来研究 极早期 宇宙的 
物理 规律。 我们 知道， 黑 洞的引 力如此 之强， 以 至于任 何物质 (包括 光子) 只 会落入 
黑洞， 而不会 从黑洞 里逃逸 出来。 但这只 是经典 力学的 结论。 考 虑到量 子效应 ，霍 
金在 1974 年 证明， 黑洞 同样会 发出热 辐射。 这就是 著名的 霍金辐 射[2]。 霍 金辐射 
的 温度与 黑洞的 质量成 反比， 质量 越大， 霍 金辐射 的温度 越低。 对于 太阳质 量的黑 
洞， 霍金 辐射的 温度为 KT5 开 尔文。 利用霍 金辐射 公式， 可以 证明， 黑洞的 寿命与 
其 质量的 立方成 正比， 所 以黑洞 的质量 越小， 黑洞的 寿命就 越小。 质量为 1 吨的黑 
洞其 寿命为 1(T1() 秒， 而 质量为 100 万吨的 黑洞则 能生存 10 年。 因此， 只有 那些寿 
命比宇 宙年龄 (130 亿年) 还长的 原初黑 洞才能 生存到 今天。 这 类原初 黑洞的 初始质 
量至少 也得有 10 亿吨， 这大 约是一 座山的 质量， 而 其半径 却只有 1(T13 厘米， 如同 
质 子一样 大小。 对 于质量 更大的 黑洞， 其寿命 比宇宙 年龄还 要长。 例如， 1 倍太阳 
质量 的黑洞 其寿命 大约是 1066 年 (今天 宇宙的 年龄是 130 亿 年)。 理论探 讨表明 ，原 
初黑洞 的质量 可以非 常小， 所以 原初黑 洞的霍 金辐射 可以是 非常显 著的。 因此 ，探 
测原 初黑洞 的霍金 辐射成 了寻找 原初黑 洞的一 个非常 重要的 手段。 

霍 金猜测 ，在我 们银河 系的暗 晕里可 能存在 着数目 可观的 质量比 较小的 原初黑 
洞。 这 些原初 黑洞的 霍金辐 射非常 显著， 伴随 着霍金 辐射， 黑洞 的质量 会越来 越小， 
而温度 会越来 越高， 最终， 这些原 初黑洞 会发生 猛烈的 爆炸， 其质量 可能以 一种高 
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强度 的伽马 射线暴 的形式 消散。 因此， 通过对 伽马射 线暴的 观测， 可 以用来 探测原 
初 黑洞。 观测 表明， 伽马 暴平均 每年有 几次， 但是， 它 们并不 具有原 初小黑 洞爆发 
的 特征。 所以， 这 些伽马 暴主要 不是源 于原初 黑洞。 所 以人们 推断， 原初黑 洞的爆 
发 只能为 背景伽 马光子 做出一 小部分 贡献。 美 国航空 航天局 (NASA) 的 SAS-2 卫星 
已对弥 漫伽马 辐射作 了精确 测量。 这种 辐射的 强度非 常低， 如 果假设 这些辐 射全部 
来 自原初 黑洞的 爆发， 推 算可得 平均每 立方光 年体积 内包含 的原始 黑洞为 200 个。 
据此 推出， 最靠近 地球的 原初黑 洞应也 应在远 离太阳 系的地 方[4]。 

1991 年， 英国 科学家 MacGibbon 和 Carr 经过 多年理 论研究 指出， 来自 原初黑 
洞的辐 射最初 可能是 以夸克 、胶子 和轻子 的形式 出现的 [5]。 这些 粒子在 传播过 程中， 
将 与银河 系的磁 场发生 作用， 产生 “特 征射电 波”。 由 于对射 电波的 探测要 比对伽 
马辐 射容易 得多， 所以原 初黑洞 的爆发 还可以 用大型 射电望 远镜探 测到， 然 而却从 
来没 有发现 “特 征射电 波”。 这就 对原初 黑洞爆 发的几 率给出 了更严 格地限 制：平 
均每立 方光年 体积每 300 万年 里不可 能超过 一次。 1990 年， 苏联 科学家 Trofimenko 
认为 [5]， 在宇宙 大爆炸 初期， 物 质密度 的微小 涨落可 以产生 许多直 径小于 1 毫米的 
原初 黑洞， 它 们至今 仍然存 在于从 星系、 恒星到 行星、 小行星 各层次 天体的 内部。 
这类 原初黑 洞在地 球内部 也会有 一些， 它们在 地壳下 1.5 千 米处， 会 使得周 围区域 
升温， 导 致地区 性火山 活动。 对 于质量 更大一 些的原 初黑洞 (几 百个 到几千 个太阳 
质量) ，人们 猜测存 在于一 些非常 明亮的 X 射线 源中。 2009 年， 日本 科学家 Saito 和 
Jokoyama 建议通 过探测 原初扰 动产生 的引力 波来研 究这类 原初黑 洞[6]。 他 们的思 
路是这 样的。 要形 成原初 黑洞， 就 需要一 个较大 的密度 扰动。 理论 证明， 这 么大的 
密度扰 动同时 会产生 一个可 观测的 引力波 扰动。 由于引 力波与 其他物 质的作 用非常 
微弱， 所 以一经 形成， 引 力波的 信息就 不会在 传播过 程中轻 易发生 改变。 引 力波的 
探测为 研究原 初黑洞 提供了 一个非 常有效 的手段 。原初 黑洞还 有其他 的一些 物理效 
应， 通过 研究这 些物理 效应， 人 们可以 进一步 获得宇 宙极早 期非常 重要的 信息。 

总之， 原 初黑洞 问题是 天体物 理中一 个非常 重要的 问题。 原初黑 洞为人 们提供 
了研 究极早 期宇宙 的历史 舞台。 它 是超高 能粒子 物理， 超高能 宇宙线 物理的 理想实 
验室， 极有 可能为 我们带 来新的 物理。 同时， 它又 是探测 宇宙原 初结构 (不均 匀性) 
的一 个非常 灵敏的 探针， 非常值 得我们 去研究 。由于 典型的 原初黑 洞尺度 非常小 (质 
子的大 小)， 所以 探测起 来非常 困难。 尽管 如此， 2008 年 6 月， 美国 航空航 天局发 
射的 GLAST 卫 星的任 务之一 ，仍是 通过探 测这类 黑洞的 霍金辐 射来探 测原初 黑洞。 
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宇宙 微波背 景福射 的偏振 

Polarization  of  the  Cosmic  Microwave  Background 

宇宙 微波背 景辐射 是探索 极早期 宇宙的 窗户。 通 过微波 背景上 微小的 温度扰 
动， 我们 知道宇 宙是平 坦的， 原初扰 动是高 斯的、 绝 热的、 （几 乎) 标度 不变的 。暴 
胀理论 成功地 解释或 预言了 所有这 些观测 结果。 但是， 更严格 的检验 来自于 微波背 
景的 偏振。 目前， 暴胀 理论也 通过了 偏振的 检验。 

我们 看到的 宇宙微 波背景 辐射温 度各向 异性图 是宇宙 诞生约 40 万年的 照片。 
微波 背景的 E 偏振 则不仅 仅记录 下此时 的宇宙 形态， 而且还 保留了 宇宙诞 生十亿 
年 左右的 再电离 时代的 信息。 而 B 偏振 则记 录下了 极早期 (约 1(T35 秒) 宇宙 的珍贵 
信息。 偏振 的神奇 能力来 源于宇 宙中自 由电子 对光子 的汤姆 逊散射 (严 格地说 ，是 
逆康 普顿散 射)。 

汤 姆逊散 射截面 跟光的 偏振方 向有关 ，导致 每束无 偏振光 经过散 射后都 会变成 
偏 振光。 但是 自由电 子散射 的微波 背景辐 射光子 不是从 一个特 定方向 来的， 而是从 
四面八 方来， 散 射后每 束光的 偏振方 向也不 一样。 这些偏 振能否 抵消， 取决 于光子 
的 分布。 例如， 无偏 振光束 A 从 -X 轴方向 入射， 沿 z 轴出 射， 则只有 y 轴方 向的 
偏 振保留 下来。 无偏 振光束 B 从 -_y 轴方向 入射， 沿 z 轴出 射， 其 偏振沿 x 轴方 向。 
如 果光束 A 和 B 能量 相等， 则两 者的偏 振相互 抵消。 可见， 只有当 光子本 动分布 
的四极 距® 不为零 (即 光子 本地分 布存在 90 度的 不对称 性)， 才会 有偏振 (线 偏振) 保 
存 下来。 这 就是微 波背景 偏振的 来源。 因 为微波 背景的 黑体谱 性质， 光子本 地分布 
可 以用各 个方向 的温度 来描述 ，所 以文献 中本地 光子分 布的四 极距一 般用本 地温度 
的 四级距 描述。 微 波背景 天空上 的偏振 有两个 分量， 可 以按照 对称性 分解为 所谓的 
E 偏振和 B 偏振。 

我们今 天观测 到的微 波背景 温度各 向异性 和偏振 都是最 后散射 面上光 子温度 
不均匀 性在天 球上的 投影。 但是， 它们 的来源 不同。 温 度各向 异性， 由光子 本地分 
布的单 极距、 偶极矩 和四极 距共同 决定。 而 偏振， 则只跟 四极距 有关。 所有 这些的 
根源都 是宇宙 的原初 扰动。 根据对 称性的 不同， 原 初扰动 可以分 为标量 扰动、 矢量 
扰 动和张 量扰动 (引 力波) 。 不同的 机制产 生不同 性质的 扰动。 暴胀导 致标量 扰动和 
张量 扰动， 而宇 宙弦产 生矢量 扰动。 而且这 些扰动 的特征 尺度不 一样。 因为因 果律， 


① 该四极 距指发 生散射 的时刻 和地点 的光子 分布的 四 极距， 不是 我们今 天测到 的 微波背 景的四 
极距。 本文 涉及的 “四 极距” 均 指本地 光子分 布的四 极距。 
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宇宙 弦产生 的扰动 尺度小 于视界 大小。 而 暴涨能 够产生 超视界 扰动。 这些不 同性质 
的 扰动都 能够引 起微波 背景温 度各向 异性， 但是 它们造 成的偏 振是不 同的。 

标量 扰动决 定宇宙 大尺度 结构， 同时 贡献温 度各向 异性和 偏振。 在复合 过程发 
生 以前， 康普 顿散射 把光子 和重子 牢牢地 耦合在 一起， 可 以当作 理想流 体处理 ，四 
极距 为零。 但是， 随着复 合过程 的进行 和电子 密度的 降低， 光子 自由程 变长， 光子 
流体 中存在 的速度 梯度造 成光子 温度四 极距的 出现。 这 种温度 四极距 只产生 E 偏 
振。 标 量扰动 引起的 E 偏振 有几 个显著 特征。 （1) 因为 温度和 速度之 间存在 tt/2 的相 
位差， 在 温度功 率谱是 波峰的 地方， E 偏 振功率 谱出现 波谷； 在温度 功率谱 是波谷 
的 地方， E 偏 振功率 谱出现 波峰。 （2) 温 度和速 度都来 源于标 量扰动 ，所 是强相 关的， 
因 此导致 温度和 E 偏 振存在 很强的 相关。 同样 因为相 位差的 关系， 其互相 关功率 
谱呈 现正负 相间的 振荡。 上述 特征都 已经被 WMAP 的观 测结果 证实。 更加 重要的 
是， 该 互相关 信号在 10 度 左右的 所谓超 视界尺 度上都 存在。 这种超 视界扰 动的存 
在 是对暴 胀理论 的有力 支持， 也基本 排除了 宇宙弦 等竞争 理论。 

矢量 扰动和 张量扰 动都不 参与大 尺度结 构形成 。矢 量扰动 产生的 温度四 极距主 
要造成 B 偏振。 观 测表明 E 偏振 远大于 B 偏振， 说明 矢量扰 动不是 原初扰 动的主 
要 成分， 宇 宙弦不 可能是 原初扰 动的主 要产生 机制。 

张 量扰动 (原 初引 力波) 产生的 温度四 极距同 时造成 E 偏振和 B 偏振 ，而 且幅度 
类似。 暴 胀理论 预言了 原初引 力波的 存在， 其功率 谱正比 于暴胀 能级的 四次方 。因 
为只有 张量扰 动产生 B 偏振， 其观 测将直 接探索 宇宙极 早期引 力波的 产生， 直接 
检 验暴胀 理论。 因此， 结合微 波背景 温度和 偏振的 测量， 我们 能够分 离出原 初扰动 
的各个 成分， 从而更 加精确 得探索 极早期 宇宙。 

这 不是偏 振测量 的唯一 应用。 事 实上， 只要有 自由电 子和光 子温度 四极距 ，就 
能产生 偏振。 自由 电子不 仅仅存 在于宇 宙早期 (复合 过程之 前)， 也存在 于晚期 (再电 
离 发生之 后)， 因此再 电离过 程也应 该在微 波背景 的偏振 中留下 痕迹。 相对 于复合 
过程 和最后 散射面 (红移 1100)， 再电 离过程 发生晚 (红 移约 10)， 温度 四极距 对应的 
特 征尺度 (视 界) 大， 而我 们到再 电离对 应红移 的距离 又小， 导 致再电 离过程 产生的 
偏 振对应 的特征 角度大 (约 60 度)。 在 这些角 度上， WMAP 的 偏振测 量不仅 仅证实 
了再 电离的 存在， 而且发 现再电 离造成 的偏振 占主导 地位。 再 电离产 生的偏 振功率 
谱正比 于汤姆 逊散射 的光学 厚度的 平方， 正是 因为这 个依赖 关系， WMAP 发现宇 
宙再 电离过 程至少 在红移 10 开始。 

因 为只有 5% 左右 的微波 背景是 偏振的 ，偏振 测量的 难度显 然比温 度的测 量大。 
更糟糕 的是， 跟 微波背 景温度 信号不 一样， 在 几乎所 有波段 和所有 天区， 偏 振噪音 
(同 步辐射 和尘埃 热辐射 等前景 污染， E 偏振和 B 偏振幅 度大致 相当) 都淹没 了微波 
背景 的偏振 信号。 偏振 的测量 因此不 仅仅取 决于仪 器的灵 敏度， 更取 决于对 前景污 
染的 扣除。 经过近 40 年的 努力， 到 2002 年， 微波 背景的 E 偏振 及温度 -E 偏振的 
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相关 信号才 首先被 DASI 实验 发现， 然后 陆续被 CBI、 CAPMAP、 Boomerang 等试 
验 证实。 这些 E 偏振的 测量都 局限于 小尺度 (2 度以 下)。 WMAP 在 2003 年 测量到 
了 大尺度 的温度 -E 偏振相 关信号 ，在 2006 年测 量到了 大尺度 (尤 其是 超视界 尺度) 
We 偏振 信号。 

到目前 为止， b 偏 振还没 有被测 量到。 因为 b 偏振 极其重 要的物 理意义 ，测 
量 B 偏 振成为 微波背 景实验 的重中 之重。 今年 升空的 普朗克 卫星， 具有全 面超越 
WMAP 的 能力， 如 果原初 引力波 足够强 的话， 普朗克 卫星有 望测到 B 偏振， 并在 
世界上 首次探 测到引 力波。 至 于对微 波背景 B 偏振的 精确测 量和极 早期宇 宙的精 
密探索 ，尚有 待于下 一代的 微波背 景实验 。微 波背 景的偏 振在物 理原理 上相当 干净， 
真 正的局 限和难 度来自 于测量 方面。 
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宇宙微 波背景 辐射的 引力透 镜效应 

Lensing  Effects  of  Cosmic  Microwave  Background  Radiation 
1. 引言 

从 20 世纪 60 年代 观测的 发现到 90 年代初 COBE 卫星 [1] 精确测 量其黑 体谱并 
首次探 测到温 度微小 的不均 匀性， 至今 天多项 地面， 气球 设备， 特别是 WMAP 卫 
星 [2] 对于 其不均 勻性的 高精度 观测， 宇宙 微波背 景辐射 (CMB:  cosmic  microwave 
background  radiation) 的研究 在人类 探索宇 宙的过 程中起 到了里 程碑式 的作用 [3] 。作 
为 宇宙大 爆炸的 遗迹， CMB 携 带着宇 宙演化 的重要 信息。 其中， 它 的微小 的不均 
匀性直 接反映 了宇宙 甚早期 (约 1(T35 秒) 暴涨阶 段存在 的量子 涨落演 化到宇 宙年龄 
为几 十万年 时的物 理状态 ，称为 原 初扰动 (primordial  fluctuations) 0 它们 随后 的 演化， 
形 成了今 天我们 所看到 的宇宙 大尺度 结构， 如星系 和星系 团等。 除温 度的不 均匀性 
外 ，由 于光 子与电 子散射 截面的 各向异 性和光 子分布 (与 温度 对应) 的四极 不均勻 
性， CMB 光 子还具 有线偏 振性， 幅 度约为 10%。 线偏 振可分 为所谓 E 模式和 B 模 
式两 个正交 模式， 其中 E 模式对 应无旋 模式， 而 B 模式 对应 无散度 模式， 这与电 
场 和磁场 的性质 类似。 CMB 偏振 的性质 与原初 扰动性 质密切 相关， 对应物 质能量 
密 度扰动 的标量 扰动只 能产生 E 模式 偏振， 而 对应原 初引力 波的张 量扰动 同时产 
生幅度 相当的 E 模式与 B 模式。 原初张 量扰动 与标量 扰动的 相对大 小与宇 宙暴涨 
物理紧 密相连 。目前 CMB 研究的 主要动 机便是 高精度 测量原 初温度 扰动与 偏振， 
进而 探索相 关物理 过程， 如暴涨 机制， 宇宙演 化等。 但是， 从 年龄几 十万年 时背景 
辐射发 出到年 龄约为 140 亿 年的今 天我们 接收到 CMB， 其间 宇宙发 生了巨 大的变 
化， 出现 了各种 结构， 这无疑 会对在 宇宙中 传播的 CMB 产生 影响。 这 些次级 效应， 
或二 阶效应 (secondary  effects) 的 存在， 对于原 初扰动 是一种 “污 染”， 但同时 ，其 
自身 与宇宙 结构形 成密切 相关， 亦含有 重要的 宇宙学 信息。 随 着观测 技术的 发展， 
精度的 提高， 次级效 应的影 响愈加 凸显。 因此， 深 入理解 CMB 不均 匀性的 次级效 
应具有 重要的 宇宙学 意义， 已成为 CMB 研究 中重要 的组成 部分。 在 各种效 应中， 
宇宙大 尺度结 构所造 成的引 力透镜 效应对 CMB 的影 响便是 主要的 次级效 应之一 [4]。 

2 •引 力透镜 效应对 CMB 的影响 

根据 广义相 对论， 物质的 存在造 成其周 围时空 的改变 ，进而 改变了 时空中 粒子， 
包 括光子 的运 动轨迹 。引力 透 镜效应 即指 由于引 力 造成光 的传 播方向 改变而 产生的 
各种 效应。 如图 1 所示， 从 ^ 处发 出的 光线， 若 没有引 力透镜 效应， 应沿 图中虚 


•  436  . 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


线 传播至 观测者 C。 由于在 x 处存在 引力透 镜势， 光线从 3 到 C 的 传播实 际上是 
沿着带 箭头的 实线， 而在 观测者 看来， 光线 似是从 6 发出， 与真 实位置 ^ 之间的 
角 位置差 为卻。 由于 引力透 镜效应 不改变 背景源 的表面 亮度， 它的 实际效 果是产 
生 一个从 J 到 5 的映 射。 

引力 透镜效 应对于 微波背 景辐射 的影响 示于图 2  [5]， 这是一 个夸大 了例子 ，真 
实的效 应要小 得多。 图中 上行从 左至右 分别为 没有引 力透镜 效应的 温度起 伏场， E 
模式偏 振场， 和 一球对 称物质 分布造 成的偏 折场。 下行 从左至 右分别 经过右 上的引 
力 透镜效 应后的 温度起 伏场， E 模式偏 振场和 B 模式偏 振场， 这里假 设在没 有引力 
透镜效 应时， 不存在 B 模式 偏振， 即 没有原 初引力 波张量 扰动。 我 们看到 引力透 
镜 效应对 CMB 的影响 包括： 


图 1 引力透 镜效应 示意图 [4] 。  图 2 引 力透镜 效应对 CMB 的影响 示意图 [5]。 

(1)  对于温 度场和 E 偏 振场， 引力 透镜效 应对于 CMB 声 波振荡 信号具 有平滑 
的 作用， 量级 为百分 之几。 在小 尺度， 其 效应可 以超过 CMB 原初 扰动。 

(2)  E 偏振 经过引 力透镜 效应， 产生 B 偏振， 量级在 Cf 〜 KT6/^1 2 3, 这里 Cf 为 
B 偏振功 率谱， / 为 球谐展 开多极 级数。 这 一效应 对于探 测原初 引力波 产生的 B 偏 
振， 进 而限制 暴涨等 理论， 带 来了严 重的复 杂性。 它设置 了一个 极限， 当原初 B 
偏振 幅度接 近或小 于引力 透镜所 产生的 B 偏 振时， 提 取原初 的信息 将变得 非常困 
难。 

(3)  产生 非高斯 扰动。 通常的 暴涨理 论预言 CMB 原 初扰动 非常接 近高斯 扰动， 
因此 从观测 上限制 CMB 非高斯 性被认 为是检 验暴涨 理论， 限 制其他 产生非 高斯扰 


宇宙# :波 背景辐 射的引 力透 镜效应 


•  437  • 


1500  2000  0  500  1000  1500  2000 

multipole,  i 


500  1000  1500  2000  oo  500  1000  1500 

multipole,  /  multipole,  i 

图 3  QUaD,  WMAP 等多项 CMB 观测结 果[7]。 
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动理论 的重要 手段。 而引 力透镜 效应在 CMB 上 所产生 的非高 斯扰动 无疑会 造成这 
一研究 的复杂 化[4]。 

3. 研 究难题 

通过 测量 CMB 与前 景大尺 度结构 的交叉 相关， 人们已 探测到 CMB 引力透 镜效应 
的 存在， 其大 小与理 论预言 相符合 [6]。 然而， 在这一 研究 领域， 仍 然存在 着诸多 挑战。 

3.1  观 测挑战 

引 力透镜 效应对 于温度 涨落和 E 偏 振中声 波振荡 信号的 影响在 百分之 几的量 
级。 在 角分尺 度上， 其 效应超 过原初 扰动， 但绝 对扰动 大小仅 Cf 〜 KT^K2 量级， 
这里 Cf 为温度 扰动功 率谱， 对应于 0 〜 角分， 1 〜 5000[4]。 因此， CMB 引力 透镜的 
研究需 要高灵 敏度， 高分 辨率的 观测。 另一 方面， 未来的 CMB 观测 研究主 要致力 
于 偏振， 特别是 B 偏振的 测量， 进一步 揭示早 期宇宙 的物理 性质。 对 于原初 B 偏 
振， 根 据暴涨 模型的 不同， 其幅 度可相 差若干 量级。 然 而我们 明确地 知道引 力透镜 
效应 会产生 B 偏振， 量级在 Cf 〜 10~Vk2  [4]， 这 一效应 将严重 影响对 于原初 B 偏振 
的 探测， 我们 需设法 在观测 上将其 分离。 这便要 求测量 B 偏 振的灵 敏度至 少应到 
Cf 〜 10-^K2 ， 因 此对观 测提出 了 极大的 挑战。 目 前正在 运行的 WMAP 卫 星和地 
面， 气球观 测等已 取得了 丰富的 宇宙学 成果， 但 其灵敏 度对于 B 偏振和 CMB 引力 
透 镜效应 的深入 研究是 不够的 。图 3 显示了  WMAP,  QUaD 等的 最新观 测结果 [7]， 
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可以 看出， E 偏振 的研究 已进入 定量的 阶段， 但对于 B 偏振 (右下 图)， 所得 到的仍 
然是 上限， 而没有 明确地 探测到 信号， 图 中黑实 线为最 佳宇宙 学模型 所预言 的由于 
引 力透镜 效应而 产生的 B 偏振。 

已于 2009 年 5 月 升天的 Planck 卫星 [8] 其灵敏 度与分 辨率较 WMAP 均 有所提 
高， 引 力透镜 效应对 CMB 的 影响将 会显现 出来， 从而必 须对此 加以深 入分析 。另 
一 方面， 对于从 CMB 观测中 分离引 力透镜 效应， 从而 更精确 地研究 原初引 力波造 
成的 B 偏振， 并利用 CMB 引 力透镜 效应自 身进行 宇宙学 研究， Planck 的灵 敏度仍 
是不 够的。 目前已 有多项 以探测 B 偏振 为主要 目标的 地面， 气球等 观测项 目被提 
出 ，如 SPIDER, Clover[9] 等。 最终， 我们 也许需 要建造 下一代 空间望 远镜。 对此， 
人们 提出了  CMBPol 的概念 ，目 标为能 够探测 到对应 r  =  0.01 量级 的原初 B 偏振 (这 
里 r 反映 了原初 张量扰 动与标 量扰动 比)， 同 时利用 CMB 引力 透镜效 应精确 重建大 
尺度 结构， 进 而进行 宇宙学 研究， 如限制 中微子 质量， 暗能量 性质等 [1G]。 

3.2  理 论挑战 

如前 所述， 引力透 镜效应 的存在 使得从 CMB 中 提取原 初扰动 信息， 进 而研究 
早 期宇宙 变得复 杂化， 这就需 要我们 设法分 离引力 透镜效 应所带 来的对 CMB 的影 
响。 引 力透镜 效应带 来的映 射过程 造成了  CMB 扰动 的高阶 相关， 利 用这一 性质， 
人们 提出了 所谓质 量重建 方法， 试图从 CMB 观测 中分离 引力透 镜效应 [3]。 我们知 
道， CMB 原 初扰动 在小尺 度因光 子的扩 散过程 而迅速 衰减， 引力透 镜效应 产生的 
次级 扰动超 过原初 扰动， 因此 小尺度 CMB 扰动 在一定 程度上 直接告 诉我们 引力透 
镜 效应的 信息， 从而在 质量重 建过程 中起着 重要的 作用。 进一 步利用 引力透 镜效应 
对 B 偏振的 影响， 例如， 其 造成的 E-B 交叉 相关， 可 以大大 增强质 量重建 的信噪 
比。 然而 引力透 镜效应 在小尺 度和对 B 偏 振的影 响强烈 地依赖 于非线 性物理 过程， 
对此 仍有许 多问题 需要深 入研究 。同 时 ，其 他次级 效应， 如 运动学 Sunyaev-Zeldovich 
效应等 在小尺 度上与 引力透 镜效应 相当， 甚至 更强， 我 们必须 将其结 合进我 们的研 
究中， 特 别地， 我 们需要 分析它 们对引 力透镜 效应的 影响。 目 前对于 CMB 引力透 
镜效 应的研 究多在 标准的 宇宙学 及结构 形成模 型的框 架下， 若考 虑非标 准模型 ，例 
如， 存 在较大 的原初 非高斯 扰动， 或考 虑修改 引力的 宇宙学 演化模 型等， CMB 引 
力透镜 效应的 性质可 能会变 得非常 复杂， 而对这 些复杂 性的理 解对于 我们回 答一些 
基本 问题， 如引 力的本 质等， 至关 重要， 从而亦 成为该 领域前 沿研究 之一。 
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积分 Sachs-Wolfe 效应 


The  integrated  Sachs-Wolfe  effect 


宇 宙不是 完全均 匀的， 所以到 处存在 着引力 势阱。 当微波 背景辐 射的光 子掉进 
引力 势阱的 时候就 会获得 能量， 爬 出这个 势阱的 时候就 会损失 能量。 如果该 势阱不 
随时间 改变， 正负 抵消， 光子的 最终能 量不会 改变。 在 广义相 对论加 物质密 度等于 
临界 密度的 平直宇 宙学中 ，大 尺度上 —— 即线性 区域里 的引力 势的确 不随时 间改变 
的， 因此光 子能量 不变。 但是， 上述 H 个条件 (平直 宇宙、 广义相 对论、 物质 主导) 
的 任何一 个得不 到满足 ®， 线性 尺度上 的引力 势就会 随时间 改变， 导 致光子 掉进势 
阱 时获得 的能量 和爬出 势阱时 损失的 能量不 能严格 抵消， 光 子能量 改变， 造 成微波 
背 景辐射 温度的 改变。 这 种新的 微波背 景各向 异性， 就是 the  integrated  Sachs-Wolfe 
(ISW) 效应， 由天 文学家 R.K.  Sachs 和 A.M.  Wolfe 于 1967 年提出 m。 因为 该效应 
是 光子路 径上所 有引力 势变化 的累加 效应， 所以称 为积分 Sachs-Wolfe 效应， 以便 
与由于 光子最 后散射 面上引 力势变 化引起 的微波 背景温 度扰动 ，即 Sachs-Wolfe 效 
应， 相 区分。 ISW 效 应又分 两类。 早期 ISW 效 应是由 于宇宙 早期最 后散射 面附近 
的辐射 能量引 起的。 本文 主要涉 及宇宙 晚期由 于暗能 量或者 修改引 力引起 的晚期 
IS W 效应。 

在标 准宇宙 学中， 宇 宙是平 直的， 引力 由广义 相对论 描述， 但是 宇宙学 常数不 
仅不 为零， 而且主 导宇宙 的能量 分布。 因 为宇宙 学常数 (暗 能量) 存在 而且不 成团， 
引力势 随时间 衰减， 产生 ISW 效应。 该 效应是 对标准 宇宙学 的重要 检验。 

该效 应对微 波背景 辐射各 向异性 的贡献 集中在 大尺度 ，贡 献的四 级距是 原初各 
向 异性的 40% 左右， 导致 微波背 景功率 谱在大 尺度上 翘起。 WMAP 的功率 谱测量 
结果证 实了这 一点。 但 是微波 背景功 率谱测 到的是 ISW 效应 和原初 各向异 性的总 
和 ，并非 ISW 效应 的直接 验证。 而且大 尺度测 量的统 计误差 很大， 所以 不能对 ISW 
效应进 行有效 限制。 

1996 年， R.  Crittenden 和 N.Turok 提出 了一种 能够有 效区分 ISW 效应 和原初 
各向异 性的方 法[2]。 因为 ISW 效 应是由 于宇宙 中的引 力势造 成的， 引力势 由物质 
扰动 引起， 所以 ISW 效 应和宇 宙大尺 度结构 (如 星系 分布) 存在很 强的正 相关。 在标 
准宇 宙学框 架下， 统计 而言， 星系 数目多 的地方 ISW 效应造 成的巡 天的重 叠面积 


① 即使前 三个条 件全部 满足， 由于 非线性 演化， 弓 I 力 势阱在 非线性 区域， 即小 尺度， 也 会发生 
变化。 造成 的微波 背景温 度扰动 被称作 Rees-Sciama 效应。 


积分 Sachs-Wolfe 效应 


•  441  • 


必须足 够宽， 足够 深的情 况下， 才能 测量到 信号。 正是因 为这个 微波背 景温度 高® 。而 
星系数 目和原 初微波 背景就 不存在 这样的 关联。 在统 计上， 描 述这种 关联的 量是关 
联函数 (及 其等价 描述， 功率 谱)。 因此 ISW 效应 和原初 各向异 性可以 通过跟 星系数 
目 做互相 关的方 法区分 开来。 

但是， 由于原 初各向 异性的 存在， 互 相关测 量的统 计误差 很大， 只有满 足两个 
条件， g 卩， （1) 微波 背景巡 天面积 必须足 够大、 精度足 够高； （2) 星系 巡天必 须足够 
深， 与 微波背 景重合 区域足 够大， 才能测 量到。 正因为 原因， 在 WMAP 微 波背景 
探测 器之前 的各种 尝试均 以失败 告终。 

2003 年 WMAP 第一 年结果 公布。 在 当年， 就有几 个研究 组宣布 成功测 量到了 
微波背 景温度 扰动和 各种星 系巡天 (光 学、 红外、 射 电等) 之间 的相关 信号， 而且该 
相 关为正 相关， 与标准 宇宙学 的预言 一致。 但是， 这只 是初步 测量， 信噪比 很低， 
而 且存在 争议。 随着 WMAP 更多 数据的 释放和 SDSS 星 系巡天 数据的 积累， ISW 
测 量的可 信度在 提高。 目前， 相 关测量 结果已 经令人 信服得 确认了  ISW 效 应的存 
在， 相 关信号 的总信 噪比在 4 〜 5 之间 (例 如， 文献 [3])。 而且， 的 确如理 论预言 ，微 
波背景 温度扰 动于星 系数目 存在正 相关。 

虽然 信噪比 较差， ISW 效应 不失为 宇宙学 的有用 探针。 它 的原理 干净， 计算 
简单， 意义 明确。 因 为宇宙 的曲率 已经被 微波背 景辐射 测量结 果精确 测定， 我们的 
宇宙基 本是平 直的。 那么 如果测 量到了  ISW 效应， 就 一定意 味着两 种可能 之一， 
存在 暗能量 或者需 要修改 广义相 对论。 任何 一种可 能都 具有重 大的基 础物理 意义。 
理 论上， 主要通 过星系 巡天的 改进， ISW 效应 互相关 测量的 信噪比 还可以 提高一 
倍 左右， 能够 告诉我 们更多 宇宙学 信息。 例如 ，动 力学暗 能量如 果不是 完全平 滑的， 
暗 能量的 扰动会 减缓引 力势的 衰减， 从而在 大尺度 上压低 ISW 效应。 信噪 比的提 
高使 得观察 这种压 低成为 可能。 这是测 量暗能 量扰动 并限制 暗能量 声速的 有力方 
法。 更进 一步， 结合星 系红移 信息， 可以对 宇宙若 干个时 间段的 ISW 效应 进行测 
量， 对 暗能量 和引力 性质的 限制将 更强。 例如， 宇宙学 常数和 一般的 暗能量 产生的 
ISW 效 应随着 红移增 高衰减 很快， 而在 修正引 力的情 况下， ISW 效 应可以 在高红 
移 出现。 所以如 果在高 红移， 例 如红移 2 〜 3 的地方 测到了  ISW 效应， 不仅 仅标准 
宇宙学 会受到 挑战， 一般的 暗能量 模型也 会受到 挑战。 

总之， ISW 效应 的难点 不在理 论模型 方面， 而在精 确测量 方面。 通过 观测样 
本 的改进 (例 如， 计划中 LSST 等覆 盖半个 天空， 深 达红移 3 左右的 大规模 星系巡 
天) 和统 计方法 的改善 (例 如， 文献 中提出 的选取 超星系 团和空 洞跟微 波背景 做关联 
的方 法)， ISW 效 应测量 精度有 望继续 提高， 甚 至超过 信噪比 10， 从 而对暗 能量和 


② 统计 而言， 星系数 目多的 地方物 质分布 密集， 引 力势阱 为负。 宇宙 学常数 (暗 能量) 造 成该势 
阱 随时间 衰减， 导 致光子 爬出时 的势阱 比掉入 时浅， 因 此获得 能量， 微波背 景温度 变高。 反 之星系 
数目 少的地 方温度 变低。 因此 ISW 效 应和星 系数目 (大 尺度 结构) 是正 相关。 
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Suny aev-ZeF  do vich  效应 

The  Sunyaev  ZeF  dovich  Effect 

宇宙 微波背 景辐射 的各向 异性存 在不同 来源。 通常 意义上 的各向 异性， 即原初 
各 向异性 (primary  anisotropies), 来 自红移 1100 左右 的光子 最后散 射面， 由 该散射 
面上引 力势、 重 子本动 速度和 绝热压 缩等物 理机制 造成。 在光 子传播 过程中 产生的 
各向 异性， 被称作 二阶各 向异性 (secondary  anisotropies)。 二阶 各向异 性中， 在大角 
度 上占主 导的是 the  integrated  Sachs-Wolfe 效应 (见 本书 “ISW 效应”  一 文)， 在小 
角度 上占主 导的是  the  Sunyaev  Zel’dovich  effect(SZ  效 应)。 

在光 子从最 后散射 面向我 们传播 途中， 存在 10% 左右 的几率 (即 汤姆逊 散射光 
学 厚度) 与自 由电子 发生逆 康普顿 散射。 该 散射一 方面抹 掉了原 初各向 异性， 另一 
方面产 生了新 的各向 异性。 因为 光子和 自由电 子能量 不同， 散 射的结 果是光 子能量 
发生 改变。 由此造 成的微 波背景 各向异 性就是 SZ 效应。 根 据自由 电子 的能量 来源， 
SZ 效应 分为热 SZ 效应、 动力学 SZ 效 应等， 对光 子频率 存在不 同的依 赖关系 ，由 
苏联 科学家 Zel’dovich 和 R.  Sunyaev 共同在 20 世纪 70 年 代初和 80 年代初 提出。 

原初 各向异 性在约 10 角 分以上 的角度 上是各 向异性 的主导 成分。 但是， 光子 
的 free  streaming 效应 抹平了 更小尺 度的不 均勻性 (silk  damping) , 导 致原初 各向异 
性在微 波背景 辐射第 三个峰 值后急 剧衰减 。而 SZ 效应是 由于后 期宇宙 演化造 成的， 
贡献的 各向异 性主要 集中在 小尺度 ，在 10 角分以 下尺度 (多 级距 1 约大于 2000) 超 
过原 初各向 异性， 峰值扰 动约为 10  |ik=10-6K), 成为小 角度宇 宙微波 背景各 

向异性 的主要 成分。 SZ 效应 是寻找 “ 失踪” 重子、 理解 宇宙热 历史、 发现 高红移 
星 系团和 测量星 系团本 动速度 的强大 工具， 具有 探索暗 物质、 暗能量 的重要 潜力， 
甚至是 检验哥 白尼原 理的有 力方法 (见 本书 “ 宇宙学 原理的 检验”  一 文)。 

微波背 景和大 爆炸核 合成的 研究都 表明宇 宙中的 重子物 质占宇 宙中物 质和能 
量的约 4%。 但是通 过天文 观测直 接看到 的重子 物质， 例如， 恒星、 星云、 星系团 
介 质等的 总量， 远小 于上述 数值。 即使在 今天， 结合 光学、 X 射线 等多 重观测 手段， 
也只能 看到这 4% 中的 50% 左右。 剩余的 部分， 即 所谓的 “ 失踪重 子”。 结 构形成 
理论 认为， 这些 “ 失踪重 子”， 很大 可能以 气体形 式分布 在星系 之间， 成为 星系际 
介质。 星 系际介 质非常 弥散， 平 均每立 方米只 有几个 原子， 温度约 10 万度 到千万 
度 之间， 非 常难于 观测。 

SZ 效应 具有独 特的探 测失踪 重子的 优势。 因为宇 宙中的 自由电 子都参 与逆康 
普顿 散射而 且宇宙 在红移 6 以 下几乎 是完全 电离的 ，所 以宇宙 中的电 子几乎 都贡献 
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SZ 效应。 通过 电中性 原理， SZ 效应因 此具有 探索几 乎所有 重子的 能力。 另外 ，自 
由 电子 产生的 SZ 效应 跟距离 无关， 不会像 光学和 X 射 线亮度 一样随 距离平 方反比 
衰减。 这使 得通过 SZ 效应探 测失踪 重子不 受距离 限制。 

热 SZ 效 应的幅 度正比 于电子 热能， 因此 是宇宙 热历史 的忠实 探针。 通过热 SZ 
效应 并结合 SZ 效应 断层扫 描技术 (SZ  tomography), 能 够恢复 出引力 加热、 超新星 
和 AGN 反 馈等各 种热力 学过程 的演化 。热 SZ 效应的 功率谱 正比于 宇宙密 度扰动 
幅度 的约七 次方， 因此提 供了测 量宇宙 密度扰 动幅度 的有效 方法。 动力学 SZ 效应 
的 幅度正 比于电 子动量 (密度 和本动 速度乘 积)。 因为电 子的本 动速度 主要受 大尺度 
引力势 决定， 跟本地 电子密 度关联 很弱， 动力学 SZ 效应 大致正 比于本 地电子 密度， 
因 此尤其 适合探 索失踪 重子。 

星 系团是 宇宙中 最大的 维理化 体系， 是 理解宇 宙结构 形成的 主要对 象之一 。因 
为 星系团 的电子 数目多 (量 级为 10，， 温度高 (几 千万度 到上亿 度)， 造 成的热 SZ 效 
应 ，即 微波背 景温度 扰动， 能 够达到 100mK 以上， 超过 微波背 景温度 的原初 扰动， 
因此即 使在微 波背景 天空， 星系 团也是 显著的 存在， 测 量难度 不大。 如 前所述 ，该 
效应不 随距离 衰减， 因此特 别适合 探测高 红移星 系团。 与之 相法， 星 系团的 光学和 
X 射线亮 度随距 离平方 衰减， 在高 红移变 得非常 暗淡， 因 此难以 寻找。 星系 团的数 
目及其 演化， 受暗 物质和 暗能量 的影响 很大。 因此 SZ 星系团 巡天， 是研究 暗物质 
和 暗能量 的有力 方法。 

本动速 度的测 量一直 是宇宙 学的难 题之一 ，而星 系团的 动力学 SZ 效应 (正 比于 
气 体质量 和本动 速度的 乘积) 提供了 测量星 系团本 动速度 的有效 方法。 通过 星系团 
的热 SZ 效 应或者 X 射线 观测， 能 够估计 出星系 团气体 质量。 再结合 动力学 SZ 效 
应， 就得 到星系 团本动 速度。 与传 统方法 相比， 该 方法不 依赖于 距离的 测量， 需要 
的 前提假 设少， 而且能 够应用 到高红 移上， 很有 优势。 

结 合星系 团的热 SZ 和 X 射线 观测， 可以 测量星 系团的 距离。 该 方法虽 然依赖 
于星 系团的 气体分 布模型 的先验 假设， 却 不依赖 于传统 距离测 量的各 种距离 阶梯， 
因此提 供了一 种独立 的测量 宇宙学 距离、 哈勃常 数和宇 宙膨胀 速度的 方法。 

SZ 的观 测正处 于转折 阶段。 此前 有确凿 测量的 均为已 知星系 团的热 SZ 效应 
(首次 测量在 1983 年)， 并结合 X 射线数 据测量 了哈勃 常数和 宇宙学 距离。 目前 
AMIBA、 ACT、 APEX、 SZA、 SPT 等地 面上的 SZ 巡 天项目 均已开 始观测 并陆续 
发布 结果， PLANCK 卫星 也已经 发射并 观测。 这些观 测项目 普遍拥 有多个 波段、 
具有 1 角分左 右的角 分辨率 和每角 分像素 1(T5 度左 右的灵 敏度， 能 够有效 区分原 
初各向 异性、 射电 和红外 等前景 污染、 热 SZ 和 动力学 SZ 效应， 因 此在几 年之内 
SZ 数据的 数量和 质量将 出现量 级上的 提高。 尤其值 得一提 的是， 2008 年， 南极点 
望远镜 (south  pole  telescope,  SPT) 对 随机天 区进行 SZ 巡天 并首次 发现了 三 颗此前 
未 知的星 系团， 成功 验证了 通过热 SZ 效应发 现星系 团的可 行性。 与此 同时， 新的 
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观 测窗口 也逐渐 成熟。 一 个是随 机天区 (即 不含 已知星 系团的 天区) SZ 功率 谱的测 
量。 该 方向目 前只有 几个初 步测量 结果。 2002 年， CBI 发现 小尺度 上的微 波背景 
辐 射功率 谱的幅 度超过 原初功 率谱的 预言， 该结果 被广泛 解释为 随机天 区的热 SZ 
效应， 与 ACABAR、 BIMA 等 观测结 果大致 一致， 但是与 最近的 SZA 观测 结果存 
在 争议。 上 述专项 SZ 观测将 在更大 天区、 更高 分辨率 和精度 上测量 SZ 功 率谱， 
解 决上述 争议。 上述项 目也将 首次测 量到星 系团的 动力学 SZ 效应和 随机天 区的动 
力学 SZ 功 率谱。 总而 言之， 如果 我们能 够修正 射电和 红外前 景污染 和点源 污染， 
SZ 效 应的精 密测量 将很有 可能在 几年内 实现。 

这给 SZ 的精确 理论计 算提出 了巨大 挑战。 跟任何 其他涉 及气体 物理的 天体物 
理现象 一样， SZ 的精确 理论计 算需要 考虑很 多复杂 过程， 例如， 超 新星和 AGN 
反馈、 气体 冷却、 电 子-离 子非热 平衡、 星 系团内 和星系 际介质 中的宇 宙射线 离子、 
磁场、 非 热和相 对论性 SZ 效应、 星 系风、 湍 流等， 这 些方向 的工作 目前尚 处于起 
步 阶段。 
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Suny aev-ZeF do vich  效应 宇宙学 

the  Sunyae v-Zel 9 do vich  Effect  Cosmology 

20 世 纪天文 学中最 辉煌的 成就之 一是大 爆炸标 准宇宙 模型的 建立， 但 其中星 
系和宇 宙大尺 度结构 的形成 一直是 尚不清 楚的重 大问题 ，这也 是新世 纪以来 的重大 
宇宙 学前沿 问题。 众所 周知， 宇宙 微波背 景辐射 (cosmic  microwave  background 
radiation,  CMBR) 在 宇宙学 的研究 中起到 了极其 关键的 作用， 它对于 了解星 系和宇 
宙及其 大尺度 的信息 是必不 可少的 。空间 望远镜 Hubble 深场已 经观测 到了从 恒星、 
星系、 星 系团到 星系超 团和空 洞各个 层次的 结构。 宇宙 学家认 为这些 结构起 源于宇 
宙 早期物 质密度 的微小 起伏， 通过 引力不 稳性的 增长而 形成。 这些物 质密度 的微小 
起 伏通过 CMBR 温度起 伏表现 出来， 其 温度各 向异性 的观测 能够揭 示早期 宇宙中 
这 种物质 密度的 起伏， 为宇宙 结构形 成和暴 涨理论 提供强 有力的 支持。 1992 年 
COBE  (cosmic  background  explorer) 卫星 首次探 测到了  CMBR 温度 在大约 105 量级 
的各 向异性 [1]， 此 观测结 果是继 Penzias 和 Wilson 在 1965 年发现 CMBR 之 后首次 
为 原初温 度的各 向异性 提供了 可信的 证据。 为 了弥补 COBE 卫星在 角分辨 率和灵 
敏 度上的 缺陷， 基于 地面、 气球 和卫星 上的望 远镜陆 续投入 使用。 气球 望远镜 
BooMERanG  实验和  Millimeter  wave  Anisotropy  experiment  IMaging  Array 
(MAXIMA), 实验 [2] 都是在 几度到 10' 的角 尺度上 ，通 过测量 功率谱 来研究 CMBR 
温 度各向 异性。 宇宙 微波各 向异性 探测器 (Wilkinson  Microwave  Anisotropy  Probe, 
WMAP)[3] 是在比 COBE 更高 的分辨 率和灵 敏度上 对全天 区测量 CMBR 温度 各向异 
性， 从而 揭示宇 宙早期 的物理 条件， 进一 步了解 宇宙的 大小、 年龄、 几 何特性 、命 
运以 及物质 成分， 以 期确定 大爆炸 理论的 宇宙学 参量， 了解形 成星系 的原初 结构以 
及这些 结构的 起源。 CMBR 温度各 向异性 除了在 宇宙早 期产生 的初级 各向异 性外， 
还 有从光 子退耦 到现在 期间产 生的二 级各向 异性， 其中由 CMBR 光 子穿过 星系团 
时 与团中 弥漫热 电子之 间的逆 Compton 散射 导致的 S-Z 效应 (Sunyaer-Zel'dovich 
effect,  SZE) 最为重 要[4]。 

1.S-Z 效应 的理论 

S-Z 效应 可分为 两类。 一 类是当 CMBR 光子穿 过大质 量星系 团时， 团 内介质 
中 的自由 电 子的热 运动对 CMBR 光 子的逆 Compton 散射导 致的热 S-Z 效应 (thermal 
SZE)。 在 这个过 程中， 光子 数是守 恒的， 但 CMBR 光子 的能量 平均向 高能端 移动， 
使 CMBR 的辐射 谱整体 向高频 偏离， 这从图 1 中可以 看出来 [5]。 
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图 1 热 S-Z 效应 导致的 CMBR 的 辐射谱 的变化 与来自 射电源 Cygnus  A 的辐射 强度的 比较: 

低 频强度 降低， 高 频强度 增加。 

在非相 对论极 限下热 S-Z 效应 导致的 CMBR 的辐射 强度的 变化为 

4  x 

Mt=  Vc  .  ^  e. .  2  gO) ，  (!) 

(ex-l)2 

其中 x 是 CMBR 的 量纲为 一化的 频率， rcMB 是今天 CMBR 温度; Compton 参量凡 
表 示积分 沿穿过 星系团 视线方 向进行 的量纲 为一的 物理量 。当 
x0  =  3.83(v0  =  217GHz) 时其变 化为零 [6] 。图 2 给 出了计 算机数 值模拟 PLANCK 卫星 

观测 的热 S-Z 效应 Compton 参量尺 的天图 [7]。 


ecliptic  longitude  A  [deg] 


图 2 计 算机数 值模拟 PLANCK 卫星观 测的热 S-Z 效应 Compton 参量尺 的 天图。 

另一类 是如果 星系团 相对于 CMBR 静止 参考系 存在一 个本动 速度， 这 样被散 
射的 CMBR 光子 经历了  Doppler 效应， 导致了  CMBR 的辐射 强度的 变化， 即运动 
学 S-Z 效应 (kinetic  SZE)。 与热 S-Z 效应 相比， 这 种变化 较弱， 其 变化可 表示为 

r  v  •  r 

A4  =  /0/z(x)J— ~~ ne(r)aTdl  , 


(2) 


•  448  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


46 

134  134.5  135  135.5  136 

ecliptic  longitude  又 [deg] 


图 3 计 算机数 值模拟 PLANCK 观测的 运动学 S-Z 效应 Compton 参量 ％ 的天图 。 

2.  S-Z 效 应的观 测技术 

S-Z 效应 的观测 技术可 以分为 三类， 即单天 线辐射 观测、 热辐射 观测和 干涉观 
测[8]。 在 观测上 S-Z 效应 的单天 线望远 镜低信 噪比观 测大约 持续了  20 年， 直到 
1993 年干涉 天线阵 Ryle 阵在 15  GHz 频率 上用于 S-Z 效应的 观测， 得到了  A2218 
团的第 1 张 S-Z 效 应图像 。第 1 个 用热辐 射天线 (bolometer  array) 对 A2163 团在高 
频范围 (144,  217 和 257  GHz) 的 测量使 光谱的 频率范 围得以 扩展。 目 前除了 对星系 
团 观测到 Rayleigh-Jeans(R-J) 波 段上黑 体谱强 度的减 弱外， 还在 Wien 波段 上观测 
到 了强度 增加， 这与热 S-Z 效 应的理 论非常 符合。 WMAP 和 PLANCK 卫星 能够对 
成 千的星 系团探 测其热 S-Z 效应, 用来研 究星系 团内气 体的物 理状态 和星系 团的演 
化， 把热 S-Z 效应与 运动学 S-Z 效应和 原初的 CMBR 各向异 性区分 开来， 再结合 
X 射 线观测 还可以 来估计 Hubble 常数 (哈 勃定 律中河 外星系 退行速 度同距 离的比 
值) 和减 速因子 &( 在膨胀 宇宙模 型中用 以表示 宇宙空 间开放 性的参 量)。 此 外测量 
大量 星系团 的本动 速度， 进一步 检验结 构形成 理论， 确定宇 宙的平 均质量 密度。 

3.  S-Z 效应 的宇宙 学应用 

星系 团是宇 宙中最 大的引 力束缚 体系， 其物 质组成 (重 子物 质和暗 物质) 应代表 
整个 宇宙的 组分。 CMBR 光子 经过星 系团时 产生的 S-Z 效应 不依赖 于团的 红移， 
因 此被视 为最强 有力的 宇宙学 探针。 利用 S-Z 效应可 以提供 CMBR 起源于 遥远早 
期的 证据； 探 测星系 团内热 气体的 分布， 定出星 系团中 气体总 质量； 结合流 体静力 
学平衡 定出星 系团总 的引力 质量； 更为 重要的 是结合 X 射线观 测确定 Hubble 常数 
和 利用星 系团的 S-Z 效 应计数 确定宇 宙学基 本参量 和研究 星系团 的演化 ，从 而最终 


其中 &  = 丨 _ 卩是沿 观测者 视线方 向的本 动速度 分量。 因此 在频率 Vo  =  217GHz 的观 
测可以 用来区 分两类 S-Z 效 应的观 测效应 。图 3 给 出了计 算机数 值模拟 PLANCK 
观测 的 运动学 S-Z 效应 Compton 参量 X 的天图 [8]。 
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限制 宇宙学 模型。 这不 仅仅可 以检验 大爆炸 理论， 还可以 验证许 多物理 规律， 也有 
可能抛 弃一些 理论导 致某些 新物理 规律的 产生。 这 对于宇 宙学、 粒子物 理学， 乃至 
整个 天体物 理学都 会产生 深远地 影响。 并且 这也是 WMAP 和 PLANCK 卫 星的最 
重 要的科 学探测 目标。 

3.1 宇宙 学距离 的确定 结合星 系团的 S-Z 效应和 X 射线观 测可以 来确定 
星 系团的 距离， 从 而进一 步确定 Hubble 常数 和 ％[9]。 

3.2  宇宙 学参量 的确定 通过 X 射线的 观测可 以得到 星系团 气体的 温度， 
结合对 S-Z 效 应总流 量的观 测可以 得到星 系团内 气体的 总质量 。利用 流体静 力学平 
衡可以 求得星 系团总 的引力 质量， 这样 可以得 到星系 团内重 子质量 比例， 而 星系团 
内重 子质量 比例可 视为整 个宇宙 中的重 子质量 比例厶 =馬/&。 只 要知道 仏 ， 便 
可 以得到 宇宙的 物质密 度参量 

3.3  大尺度 速度场 在频率 vQ  =  217GHz 处观测 S-Z 效应 可以将 运动学 S-Z 
效 应从热 S-Z 效应 中分离 出来， 因为 此时热 S-Z 效 应为零 (见图 2)， 这样可 以探测 
出 星系团 的本动 速度。 通 过对高 红移本 动速度 的观测 可以对 大尺度 Hubble 流的引 
力扰 动进行 限制。 

4. 研 究展望 

目 前关于 S-Z 效应理 论方面 的工作 集中在 更可靠 的基础 上对新 资料数 据的解 
释。 对星 系团重 子质量 比例和 Hubble 常数 的 确定上 已达到 很高的 精度， 另外 
在 S-Z 效应的 相对论 改正上 也极其 重要。 团内热 电子对 CMBR 光 子的逆 Compton 
散射 导致了  CMBR 光谱从 R-J 波段到 Wien 波段的 移动， 这种 S-Z 效 应的最 初描述 
是基 于非相 对论性 Kompaneets 方程 的解。 这种 非相对 论近似 对于低 频率的 R-J 波 
段 和非相 对论性 的低温 星系团 一般来 说是适 用的， 但是 在确定 Hubble 常数 和星系 
团本动 速度时 不足够 精确， 并 且对气 体温度 的依赖 性极其 敏感。 因此 有必要 考虑星 
系团 的非引 力加热 机制， 因为它 不仅改 变了气 体的空 间分布 ，而 且影响 其温度 分布， 
对 S-Z 效应的 测量影 响很大 。可 以通 过非引 力加热 模型来 研究它 对利用 S-Z 效应测 
量 巧 和 星系团 计数的 影响， 也可 以利用 S-Z 效 应研究 星系团 内气体 的物理 特性。 
因此考 虑星系 团非等 温模型 的必要 性更加 迫切。 另 外非引 力加热 机制对 星系团 S-Z 
效应引 起的小 尺度上 CMB 功率谱 的影响 很大， 尤其是 CMB 角功率 的峰值 对它更 
加 敏感， 这也 是有必 要详细 探讨的 领域。 另外观 测表明 大多数 星系团 气体的 温度趋 
向于 相对论 性的， 团的 气体温 度范围 大致是 3~15KeV, 因此 相对论 改正显 得极为 
重要， 尤其 是对于 高温星 系团。 

在 利用星 系团的 S-Z 效应计 数来确 定宇宙 的密度 参量上 ，由 于不 知道气 体的温 
度 轮廓， 也 使得观 测上和 理论模 型的不 确定性 很大。 星系 团的形 状对由 S-Z 效应测 
量 7^ 的准确 性影响 很大。 许多 X 射 线观测 表明星 系团的 X 射线面 亮度分 布具有 


.  450  . 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


一定 的扁率 ，例如 ，星 系团 CL0016+16 等 。最近 Chandra 卫星 也测到 星系团 RBS797 
的 长短轴 之比为 1:4, 因 此应该 相信星 系团内 气体的 分布是 非球对 称的， 可 以近似 
地 用椭球 (3 模型而 不是传 统的球 对称模 型来描 述其空 间分布 。高 质量 光谱和 空间观 
测的 X 射 线卫星 XMM 和 Chandra 能够 降低这 些不确 定性。 令人振 奋的是 目前的 
卫星观 测已经 可以探 测到了 星系团 的温度 轮廓， 与以前 所假设 的等温 状态可 能会有 
偏离。 同时 与引力 透镜、 宇 宙大尺 度结构 的高精 度计算 机数值 模拟和 半解析 方法等 
宇宙 学研究 领域紧 密联系 起来， 也 将促进 S-Z 效 应研究 的顺利 进展。 以前的 研究工 
作局 限于等 温气体 模型， 将来利 用最新 的星系 团温度 的观测 资料， 并 结合暗 物质分 
布及 物态方 程确定 出温度 轮廓， 在理论 上考虑 非等温 气体模 型计算 S-Z 效应的 _y 
参量和 流量， 与观 测结果 比较， 最终 确定出 可靠的 宇宙学 参量， 限制 宇宙学 模型， 
这将是 极其富 有活力 的宇宙 学研究 领域。 
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The  Nature  of  Dark  Matter 


大 量天文 观测表 明宇宙 中存在 着不发 光的暗 物质。 早在 1933 年 瑞士天 文学家 
Fritz  Zwicky 在研究 后发星 系团中 星系运 动时就 提出来 了暗物 质的概 念[1]。 他根据 
所测得 的星系 速度弥 散并应 用维理 定理得 到了后 发星系 团的质 光比， 发现其 比太阳 
的质光 比要大 400 倍左右 [1]， 因 此他认 为这个 星系团 中应当 存在大 量的不 发光的 
“暗” 物质。 今天， 有 许多办 法可以 测量星 系团的 质量， 如通 过弱引 力透镜 效应， 
通 过测量 团内热 气体的 X 射线发 射轮廓 图以及 通过测 量径向 速度分 布等。 这些测 
量 结果都 表明星 系团的 总质量 远远大 于可见 物质的 质量。 

漩涡 星系旋 转曲线 的测量 表明星 系中同 样存在 暗物质 。通 常测量 的旋转 曲线在 
距离星 系中心 很远的 地方会 变平， 并且一 直延伸 到可见 的星系 盘边缘 以外的 地方很 
远 都不会 下降。 如 果没有 暗物质 存在， 很 容易得 到在距 离很远 的地方 旋转速 度会随 

距离 下降： v{r)  =  ^p-azl= 。 因此， 平坦 的旋转 曲线就 意味着 星系中 包含了 

更 多的不 可见的 物质。 尤其是 最近的 WMAP 卫 星实验 通过测 量微波 背景精 确地测 
得宇 宙中大 约存在 占宇宙 总能量 22% 的暗物 质的组 分[2]。 

尽管暗 物质的 存在已 经得到 了大量 天文实 验观测 的证实 ，但 暗物 质粒子 的性质 
却依 然不为 人们所 了解。 暗 物质究 竟是什 么样的 粒子， 带 什么量 子数， 是费 米子还 
是波 色子， 它和 普通物 质如何 相互作 用等， 我们对 此一无 所知。 确定 暗物质 的性质 
是宇宙 学和基 本粒子 物理理 论最重 要的基 本问题 之一。 

在微观 领域， 人们建 立了粒 子物理 的标准 模型， 它 可以准 确描述 目前所 有的对 
撞 机实验 结果， 是一 个非常 成功的 理论。 但是， 粒子物 理标准 模型中 却不包 括满足 
构成 暗物质 要求的 粒子， 既 稳定、 不 带电、 相互作 用弱、 且非 常重等 性质。 构成暗 
物质的 粒子必 然是超 出目前 的标准 模型以 外的新 粒子。 可 以这样 理解这 个问题 ，既 
标准 模型成 功描述 了目前 对撞机 实验的 结果， 但由 于宇宙 在早期 的温度 非常高 ，远 
远 高于目 前人们 已经建 立的对 撞机的 能量， 因此能 够产生 出更多 更重的 新粒子 ，如 
暗物质 粒子。 这些 新的粒 子则需 要超出 标准模 型的更 基本的 理论才 能包括 进去。 

因此， 寻找到 暗物质 粒子， 确 定它的 性质就 成为研 究这些 更基本 的粒子 理论的 
一个重 要的突 破口。 目前， 世界各 国正在 开展各 种各样 的实验 试图找 到暗物 质存在 
的直接 证据， 以研究 暗物质 粒子的 性质。 

现 在寻找 暗物质 粒子的 实验大 致分为 S 类， 既 对撞机 实验、 直接 探测和 间接探 
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测[3]。 对撞机 探测就 是在高 能对撞 机上直 接产生 暗物质 粒子， 研究它 的性质 以及和 
普 通物质 的相互 作用。 欧洲核 子中心 (CERN) 的大 型强子 对撞机 LHC 将于 2009 开 
始 对撞， 并 在两三 年内达 到设计 能量和 亮度， 到时 LHC 很有可 能发现 TeV 能区的 
新物 理并直 接产生 暗物质 粒子， 这 是研究 暗物质 性质最 直接的 办法。 直接探 测是在 
很深的 地下实 验室里 放置一 个高灵 敏度的 探测器 ，以探 测暗物 质粒子 和探测 器物质 
碰撞 所产生 的微弱 信号。 这类 实验在 世界各 国发展 迅速， 竞争 激烈， 人们也 预期暗 
物质的 信号可 能不久 就会在 这类实 验中被 探测到 。间接 探测则 是通过 寻找暗 物质粒 
子 碰撞并 “ 湮灭” 所 产生的 产物， 比 如伽马 射线、 高能中 微子、 正电 子或者 反质子 
等 来探测 其存在 并确定 其相互 作用的 性质。 目前这 类实验 (或 即将 开始的 实验) 有卫 
星实验 Fermi/GLAST[4]， 空间 站实验 AMS02[5]， 南 极中微 子实验 IceCube[6] 等。 

目 前一种 比较流 行的暗 物质模 型来自 超对称 理论。 在超 对称理 论中， 每 种粒子 
都一个 “伴 子”， 粒 子与其 “ 伴子” 的 自旋相 差二分 之一， 但 它们的 性质、 与其他 
物 质的相 互作用 则完全 相同。 在 一种超 对称模 型中， 光子、 弱 作用的 中性中 间玻色 
子 和中性 希格斯 粒子的 “ 伴子” 相互 混合构 成一种 中性、 稳 定的重 粒子， 称 为中性 
伴随子 (neutralino)， 这 是一种 可能的 暗物质 粒子。 由于 超对称 理论可 以解决 标准模 
型中 的一些 问题， 而且包 括了更 大的对 称性， 其 预言的 暗物质 能够自 然解释 观测所 
给出的 丰度， 因 此成为 目前最 为流行 的一种 暗物质 粒子候 选者， 许多 实验围 绕寻找 
这样 的暗物 质粒子 展开。 

此外， 2008 年 以来最 新的暗 物质间 接探测 实验， PAMELA 卫星 [7]、 ATIC 气球 
实验 [8]、 Fermi 卫 星实验 [9] 的观 测都 发现宇 宙线中 的正电 子远远 超出了 人们的 预期， 
这些超 出部分 有可能 就来自 于暗物 质的自 煙灭。 如果 这一猜 测能够 得到最 终的证 
实， 那么从 这些宇 宙线的 能谱中 同样可 以推断 暗物质 的某些 性质。 比如， 实 验发现 
超出 都是来 自于正 电子的 部分， 而 反质子 却没有 超出， 如 果是暗 物质的 贡献， 那么 
暗物质 似乎与 轻子联 系更为 密切。 从电子 能谱的 形状、 流强也 可以推 断暗物 质的质 
量和 湮灭的 速率。 

总之， 由于 目前的 暗物质 相关的 实验进 展非常 迅速， 对 撞机、 地下 实验、 地面 
和空间 实验等 将在未 来几年 时间里 取得大 量实验 数据， 人们期 望对于 暗物质 性质的 
认识有 可能很 快得到 突破性 的 进展。 
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暗物质 的性质 与成团 特性 

Properties  of  Dark  Matter  and  It’s  Clustering 

天文 学观测 表明， 宇 宙总密 度的约 1/5 〜 1/4 是不发 光的暗 物质。 暗物质 到底是 
什么？ 这 是当代 科学中 的重大 问题。 除 了依靠 加速器 实验、 地下 WIMP 直 接探测 
实验以 及对中 微子、 伽马 射线光 子和宇 宙线等 暗物质 湮灭产 物间接 探测暗 物质以 
外， 利用各 种天文 学观测 间接的 推断暗 物质的 性质， 排除、 限 制暗物 质模型 参数也 
是一 种重要 的研究 方法。 我 们关于 暗物质 的主要 信息都 是通过 其万有 引力获 得的， 
因此暗 物质分 布的成 团性在 对暗物 质性质 的研究 中非常 重要。 

这一 研究方 法过去 取得的 一个重 要成果 ，是 排除了 标准模 型中微 子作为 暗物质 
的主要 成分。 中 微子不 参与电 磁相互 作用和 强相互 作用， 只参与 弱相互 作用， 因此 
初看起 来是个 很有希 望的暗 物质候 选者。 但是， 由于 中微子 的质量 很轻， 退 耦后其 
运 动接近 光速， 因 此中微 子被称 为热暗 物质。 中 微子的 自由运 动将抹 平星系 团尺度 
以下 的原初 扰动。 这样， 如 果热暗 物质是 主要的 暗物质 成分， 那么宇 宙中最 先形成 
的应 该是星 系团， 星 系团再 进一步 分裂为 星系。 实 际的观 测表明 星系很 早形成 ，而 
星系 团形成 较晚， 排除了 这种可 能性。 目前， 为 了解释 星系的 形成， 最流行 的模型 
是冷 暗物质 (cold  dark  matter) 模型， 这 是指暗 物质退 稱后运 动速度 很慢， 不 会导致 
小尺度 结构被 抹平。 

目 前人们 观测到 的星系 大尺度 结构与 冷暗物 质模型 理论的 预言基 本一致 。但 
是， 在小尺 度上还 存在着 问题。 数 值模拟 (参 见本 书中景 益鹏、 高亮 的相关 文章) 表 
明， 暗 物质密 集的地 方可以 演化成 为稳定 的团状 结构， 称 为暗物 质晕。 晕内 暗物质 
密度 分布可 以拟合 为如下 形式： 


r  (rl  R)r[\  +  (rl  R)a]{p~r)la 

7 在 1 〜 1.5 之间， 即 在中心 部分密 度有一 个尖峰 (cusp)。 然而星 系旋转 曲线的 观测似 
乎 表明， 在一部 分星系 的中心 有一个 常密度 的核， 这与上 述模拟 的结果 不一致 。另 
外， 模 拟结果 表明， 在 银河系 大小的 暗晕中 有多达 几百个 小的子 暗晕， 这 些子晕 
(subhalo) 不会被 潮汐力 破坏， 而会长 期存在 于大暗 晕内。 如 果每个 子晕里 有一个 
星系， 那么银 河系所 在的本 星系群 内应该 有几百 个卫星 星系。 但是， 当时在 银河系 
周 围只发 现了十 几个矮 星系， 远 远小于 模拟的 结果。 这 两个问 题就是 冷暗物 质模型 
的所谓 小尺度 危机。 

为了解 决这些 问题， 人们提 出了一 些非冷 暗物质 模型， 如温 暗物质 (WDM), 自 
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相 互作用 暗物质 (SIDM), 强 相互作 用粒子 (SIMP) 等。 WDM 模 型假定 暗物质 质量为 
l~10keV, 介于 冷暗物 质和热 暗物质 之间， 它会 抹平小 尺度的 原初扰 动而不 影响大 
尺度 结构。 SIDM 假定 暗物质 除引力 之外， 没有电 磁相互 作用， 也不 与普通 物质相 
互 作用， 但本 身之间 有较强 的相互 作用， 这样在 一定的 时间范 围内暗 晕会由 于暗物 
质相互 作用而 形成核 。由于 为了解 决小尺 度问题 所需的 暗物质 相互作 用强度 接近粒 
子 物理中 的强相 互作用 (QCD)， 因 此也有 可能暗 物质除 自相互 作用外 也有强 相互作 
用， 只是 没有电 磁相互 作用。 与 CDM 相比， 这 些模型 也有一 些自身 的问题 ，如 
SIDM 预言星 系团的 中心将 很圆， SIMP 导致 大尺度 结构有 较强的 压低， 这 些都与 
观测有 矛盾。 


图 1  Via  Lactea 模 拟的银 河系暗 晕和子 暗晕。 

在 CDM 模型 框架内 也有可 能解决 小尺度 危机。 例如， 子暗 晕可能 存在， 只是 
由于某 种原因 (例 如， 宇 宙再电 离导致 的气体 加热) 使 其中没 有形成 恒星。 子 暗晕存 
在 的一个 间接证 据是， 某些高 红移天 体被星 系强引 力透镜 产生两 个像， 其亮 度相差 
很大， 对于 平滑的 物质分 布来说 这很难 解释。 因此， 这 可能表 明没有 恒星的 子暗晕 
确实 存在。 不过， 有 趣的是 最近的 一个高 精度数 值模拟 Aquarius 得 到的暗 晕子结 
构数 量还不 足以解 释观测 到的那 么多的 强引力 透镜亮 度差。 

近来 的一个 重要进 展是， 利用 SDSS 巡天 数据发 现了许 多新的 本星系 群矮星 
系， 如果考 虑到再 电离的 影响等 因素， 目 前观测 到的银 河系卫 星矮星 系的数 量可以 
与理 论预言 相符。 另外， 一 些观测 上的问 题以及 暗晕的 三轴性 等可能 使观测 到的旋 
转 曲线不 能完全 准确反 映中心 部分的 密度分 布而呈 现伪核 。进 一步的 观测需 要对星 
系中 心恒星 或气体 的二维 速度分 布进行 测量以 便与理 论比较 来修正 上述因 素造成 
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图 2 近邻 矮星系 300pc 以 内的的 质量。 

此外， 一 个很有 趣的问 题是星 系的暗 晕是否 有最小 质量。 Gilmore 等曾 发现, 
一些亮 度差异 很大的 星系都 具有相 同的暗 晕质量 (约 107 太阳质 量)， 这要求 这些星 
系的质 光比落 在所谓 Mateo 曲 线上。 Simon 和 Geha 曾 一度否 认这一 结论， 因为他 
们发现 了质量 更小的 矮星系 。不 过质量 究竟如 何定义 是影响 结论的 ，近 来他们 认为， 
暗晕 在中心 300 秒差 距以内 的质量 确有一 个大约 107 太 阳质量 的特征 质量。 目前一 

般 认为可 以用恒 星形成 的反馈 效应解 
释这一 现象。 但是， 也有 可能暗 物质的 
性质 (如 温暗 物质) 导致了 这一最 小质量 
的 存在。 

在冷暗 物质模 型中， 暗晕的 最小质 
量决 定于功 率谱的 形状， 冷暗物 质运动 
退耦前 的小尺 度密度 涨落被 压低， 因此 
这 就决定 了暗晕 的最小 质量。 对 中性微 
子 (neutralino) 而 言这个 质量大 约是地 
球 质量。 这 些暗晕 后来被 合并到 更大的 
暗 晕中， 但 仍有许 多以子 暗晕的 形式存 
在， 这可 能有观 测上的 意义。 

总之， 无论是 在数值 模拟还 是在观 
测 方面都 有大量 的有趣 问题等 待我们 
的 回答。 可 以预期 的是， 随着将 来运动 

图 3  Diemand 等人模 拟出的 最小的 暗晕。 学 测量的 大幅度 改进和 更多高 精度的 
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的 影响， 这似 已成为 当前的 趋势。 
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性质将 取得许 多新的 进展。 


暗 物质的 性质 与成团 特性 


•  457  • 


参 考文献 

[1]  Ostriker  J  P,  Steinhardt  P.  New  Light  on  Dark  Matter.  Science,  2003,  300,  1909. 

[2]  Simon  J  D,  Geha  M.  The  Kinematics  of  the  Ultra-Faint  Milky  Way  Satellites:  Solving  the 
Missing  Satellite  Problem.  Astrophysical  Journal  2007,  670,  313. 

[3]  陈 学雷， 黄峰. 暗物 质研究 进展兼 谈科学 中的整 体统一 方法. 自 然杂志 ，2008,  30(5):  267. 

[4]  Marshall  P  J,  et  al.  Dark  Matter  Structures  in  the  Universe:  Prospects  for  Optical  Astronomy  in 
the  Next  Decade,  arxiv:0902.2963. 

[5]  Moustakas  L  A,  et  al.  Strong  gravitational  lensing  probes  of  the  particle  nature  of  dark  matter, 
arxiv:0902.3219. 

[6]  Bullock  J  S,  et  al.  Dwarf  Galaxies  in  2010:  Revealing  Galaxy  Formation’s  Threshold  and 
Testing  the  Nature  of  Dark  Matter,  arxiv:0902.3492. 

[7]  Primack  J  R.  Cosmology:  small  scale  issues  revisited,  arxiv:0909.2247. 


撰 稿人： 陈学雷 

中 国科学 院国家 天文台 


•  458  • 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


暗 物质星 

Dark  Matter  Stars 


1. 暗物 质与暗 物质星 

多年 来的各 种天文 观测都 表明了 宇宙中 非重子 暗物质 的存在 ，其 总质量 达普通 
重子 物质的 5 倍。 在诸多 暗物质 粒子模 型中， 弱 相互作 用大质 量粒子 (WIMPs) 符合 
天文学 观测， 其早 期湮灭 过程可 以自然 地给出 今天宇 宙中的 暗物质 含量， 因 此被认 
为是暗 物质的 最佳候 选者。 典型的 WIMP 粒子 具有非 零的核 散射截 面与自 湮灭截 
面， 核 散射截 面使得 暗物质 粒子能 够有一 定的几 率与原 子核发 生弹性 碰撞， 从而与 
重子物 质产生 耦合； 而自湮 灭截面 使得暗 物质粒 子在宇 宙演化 后期的 高密度 区仍进 
行着快 速湮灭 过程。 

一 般认为 宇宙的 第一代 恒星大 约形成 于红移 50 至 10、 质量为 106 太阳 质量左 
右的 暗物质 晕中， 在 这样的 暗晕中 ，普通 物质气 体可以 通过氢 分子的 谱线辐 射而冷 
却， 最终 在引力 作用下 坍缩， 其中心 的密度 和温度 升高， 直至 发生核 反应， 提供平 
衡引 力所需 的能流 (参见 本书中 岳斌、 陈学雷 关于第 一代恒 星的文 章)。 但是， 由于 
宇 宙在如 此高红 移时的 密度要 远远高 于我们 今天宇 宙的物 质密度 ，我 们期待 暗物质 
晕 中心会 有大量 的暗物 质粒子 且可发 生湮灭 。暗 物质的 煙灭对 宇宙中 第一代 恒星的 
形成 会有怎 样的影 响呢？ 这个 问题直 至近来 才引起 人们的 注意。 
Spolyar, Freese, Gongdolo 提出 [1]， 暗物 质晕中 气体對 缩的 中心可 能正是 暗晕的 中心， 
暗物质 湮灭产 生的能 量可能 足以制 止气体 坍缩成 普通的 恒星， 而是在 较低的 密度和 
较 大的尺 度就形 成达到 流体力 学平衡 的天体 ，由 暗物质 粒子的 湮灭而 不是核 反应供 
能， 严格 地说， 这种 天体应 该称为 暗物质 供能星 (dark  matter  powered  star), 但 目前往 
往把这 种天体 称为暗 物质星 (dark  matter  star) 或简 称暗星 (dark  star), 尽管 它并不 
主要 由暗物 质构成 (暗 物质 仅占全 星质量 的不到 千分之 一)， 而 且也并 不暗一 实际上 
由于体 积大， 它比一 般恒星 要亮。 

这样 一种特 殊的供 能方式 导致了 一种全 新的恒 星演化 模式。 Freese 等估计 [2]， 
这样 暗物质 星具有 密度低 (气体 密度仅 1013cm  3), 体积大 (1 〜 10AU)、 质量大 
(500 〜 1000 倍的 太阳质 量)、 光度高 (106 〜 107 倍 太阳光 度)， 以及 相比于 普通的 第一代 
恒星 (星族 III 恒星) 表面 温度低 (小于 10000K), 寿命长 (几 百万 〜几十 亿年) 的 特点。 
不过， 这些暗 物质星 的具体 性质， 还 取决于 暗物质 粒子的 性质和 形成的 途径， 具体 
的参 数可能 与上面 给出的 不同。 
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一旦 我们能 够直接 或间接 地探测 到暗物 质星， 我们 将有一 个绝佳 的研究 WIMP 
粒子 性质的 途径。 而且， 暗 物质星 可能是 解释高 红移发 现的超 大质量 黑洞的 一种途 
径。 另外， 暗 物质星 形成于 宇宙的 再电离 早期， 它 的形成 数量， 辐射 性质， 以及存 
在寿命 都对再 电离有 着重要 影响。 因此， 暗物 质星的 研究具 有深远 的科学 意义。 

2. 暗 物质星 的形成 

暗物质 星的研 究至今 还处于 探索性 阶段。 首先， 暗 物质星 是否能 够形成 仍然是 
一个 未知的 问题。 一般 来说， 暗物 质晕的 中心引 力势能 最低， 容易成 为普通 物质的 
吸积 中心。 但是， 气 体的坍 缩和吸 积过程 可能是 非球对 称的、 复 杂的、 具有 一定的 
随 机性， 在此 过程中 如果气 体密度 分布的 中心偏 离暗物 质晕的 中心， 则暗 物质星 
未 必能够 形成。 

如果这 一不利 因素没 有发生 ，气 体将 在暗物 质晕的 中心汇 集形成 一个小 质量的 
星胚。 暗物质 粒子的 质量， 湮灭 速率， 恒星中 暗物质 的密度 以及暗 物质湮 灭的产 
物决 定了暗 物质湮 灭的产 能率。 由于 现在对 于暗物 质的组 成粒子 还没有 定论， 人们 
只 能假设 几种可 能的暗 物质粒 子候选 者的质 量进行 研究; 湮灭 速率在 最简单 的情况 
下由 暗物质 的热退 耦密度 确定为 hvjsSxloicmY1。 暗晕 中暗物 质本身 的密度 
不足 以提供 足够的 湮灭产 能率。 但是， 气 体的收 缩造成 的引力 的变化 可能带 动暗物 
质随 之收缩 (绝热 收缩) 而 增加恒 星中暗 物质的 密度， 形 成比普 通暗物 质晕聚 集度更 
高 的密度 轮廓， 从而 进行快 速湮灭 为恒星 供能。 在星胚 内暗物 质湮灭 产生的 辐射与 
引力相 平衡， 同时 外部继 续有大 量气体 吸积。 如果 全部气 体都能 被吸积 的话， 最终 
的质 量可达 1000 太阳 质量。 显然， 暗物 质绝热 收缩的 程度对 于暗物 质星能 否形成 
也是 至关重 要的。 
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3.  暗 物质星 的演化 

经过 103 〜 104 年 以后， 暗物 质不断 湮灭， 逐渐 耗尽。 绝热 收缩过 程补充 的暗物 
质 可能可 以使这 一过程 延长至 105 年。 当暗物 质最终 耗尽时 有两种 可能， 一种可 
能是， 随 着暗物 质煙灭 能源的 枯竭， 恒星收 缩导致 密度、 温度 增高， 直至普 通的核 
反应开 始提供 能源， 这时 暗物质 星逐渐 转化为 普通的 Pop  III 主 序星。 另一 种可能 
是， 如 果暗物 质粒子 与普通 物质原 子核的 弹性散 射截面 较大， 而暗物 质星的 半径又 
比 较大， 那么 其气体 可能与 暗晕中 随机运 动的暗 物质发 生弹性 散射， 暗物质 在这种 
散 射中一 般损失 能量而 被俘获 ，这 些被俘 获的暗 物质粒 子很快 在恒星 中达到 热平衡 
并 逐渐沉 积到暗 物质星 中心， 继续 为暗物 质星发 光提供 能源。 这后一 阶段中 所能俘 
获的 暗物质 取决于 暗物质 粒子与 重子物 质粒子 的散射 截面以 及周围 介质中 暗物质 
的 多少， 而这两 者都还 非常不 确定， 后 者还与 暗物质 晕所处 的环境 有关。 

由于暗 物质煙 灭能源 的作用 ，暗 物质 星的寿 命可能 比一般 根据单 纯核反 应作出 
的估 计要长 几倍。 

4.  暗 物质星 的探测 

暗 物质星 的形成 机制与 形成时 间决定 了它的 探测是 相当困 难的。 一 般认为 ，暗 
物质 星形成 于红移 10 以上 的宇宙 再电离 早期， 要比至 今为止 探测到 的任何 天体都 
要 遥远。 由 于暗物 质星的 质量比 较大， 其 寿命比 较短， 尽管暗 物质煙 灭延长 了其寿 
命， 这 些暗物 质星还 是难以 存活到 今天。 如果 暗物质 星特别 明亮， 我 们也许 可以通 
过 James-Webb 望远 镜或者 30 米 的地面 望远镜 直接探 测到。 更可能 的情况 是暗物 
质星 无法达 到能够 被直接 观测的 光度。 那么 我们可 以考虑 一些间 接的探 测方法 ，例 
如， 通 过小尺 度上中 性氢的 21cm 谱 线观测 去寻找 第一代 发光天 体的电 离氢区 ，从 
电离氢 区的性 质去区 分暗物 质星与 普通的 第一代 恒星。 但是， 中 性氢的 21cm 谱线 
观测本 身就是 一个仍 未解决 的难题 ，而且 暗物质 星的辐 射性质 及其电 离氢区 是如何 
区 别于普 通的第 一代恒 星的， 还 强烈依 赖于我 们并不 清楚的 暗物质 粒子的 性质。 

不过， 也 有可能 会形成 小质量 的暗物 质星， 这样的 星将可 以长期 存活， 如果这 
样的 暗物质 星存留 在银河 系中， 我 们可以 根据其 不寻常 的亮度 -温度 关系找 到它。 
此外， 如果暗 物质与 普通物 质的弹 性散射 截面比 较大， 普通恒 星在靠 近暗晕 中心的 
高密度 区时， 也 有可能 会俘获 较多的 暗物质 而转化 为暗物 质星。 这也 为暗物 质星的 
寻 找提供 了一种 途径。 

总之， 暗 物质星 还是一 个新兴 的研究 课题， 无论是 暗物质 粒子的 性质， 暗物质 
星的 性质， 还是 暗物质 星对天 体物理 过程以 及宇宙 演化的 影响， 都有 很多问 题和不 
确定性 。反 之， 如果我 们找到 了暗物 质星， 那将对 暗物质 的研究 提供一 条重要 途径， 
对恒 星演化 及宇宙 再电离 过程提 出严格 限制。 它是联 系粒子 物理、 天 体物理 与宇宙 
学的一 条重要 纽带。 


暗 物质星 


.  461  . 


参 考文献 

[1]  Spolyar  D,  Freese  K,  Gondolo  P.  Dark  Matter  and  the  First  Stars :  A  New  Phase  of  Stellar 
Evolution[J].  Phys.  Rev.  Lett.,  2008,  100:  051101(1-4). 

[2]  Freese  K,  Bodenheimer  P,  Spolyar  D,  Gondolo  P.  Stellar  Structure  of  Dark  Stars:  A  First  Phase 
of  Stellar  Evolution  Resulting  from  Dark  Matter  Annihilation[J].  ApJ,  2008,  685:  L101-L104. 

[3]  Freese  K,  Bodenheimer  P,  Gondolo  P,  Spolyar  D.  Dark  Stars:  the  First  Stars  in  the  Universe 
may  be  powered  by  Dark  Matter  Heating[J].  AIP  Conf.  Proc.,  2009,  1166:  33-38. 

[4]  Iocco  F,  Bressan  A,  Ripamonti  E,  Schneider  R,  Ferrara  A,  Marigo  P.  Effects  of  dark  matter 
annihilation  on  the  first  stars [J].  IAUS,  2008,  4(255):  61-65. 

[5]  Schleicher  D  R  G,  Banerjee  R,  Klessen  R  S.  Dark  stars:  Implications  and  constraints  from 
cosmic  reionization  and  extragalactic  background  radiation[J].  Phys.  Rev.  D,  2009,  79: 
043510(1-15). 

[6]  Yoon  S-C,  Iocco  F,  Akiyama  S.  Evolution  of  the  First  Stars  with  Dark  Matter  Burning[J].  ApJ, 
2008,  688:  L1-L4. 

[7]  Taoso  M,  Bertone  G,  Meynet  G,  Ekstrom  S.  Dark  matter  annihilations  in  Population  III  stars  [J]. 
Phys.  Rev.  D,  2008,78:  123510(1-5). 

[8]  Scott  P,  Edsjo  J,  Fairbairn  M.  The  DarkStars  code:  a  publicly  available  dark  stellar  evolution 
package  [J].  2009,  arxiv:0904.2395. 

撰 稿人： 徐怡冬 1 陈学雷 2 

1 北 京大学 天文系 
2 中 国科学 院国家 天文台 


•  462  • 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


MACHOs 和微引 力透镜 

MACHOs  and  Microlensing 

星系 旋转曲 线等确 凿的观 测证据 表明， 星系 中存在 大量的 不发光 物质。 这些不 
发光 物质， 分 布在大 致是球 形的星 系暗晕 (halo) 中 ，不仅 仅总质 量比发 光的恒 星和星 
云的 总质量 高约一 个量级 ，分 布范围 也远远 超过可 见物质 的分布 。这些 不发光 物质， 
即暗 物质， 是 什么？ 关 于这个 天体物 理基本 问题， 有两 类可能 答案。 一类是 微弱作 
用有质 量粒子 (weakly  interacting  massive  particles,  WIMPs) , 即非 重子暗 物质， 主要 
指 非粒子 物理标 准模型 粒子， 例如， 超 对称模 型中的 neutralino。 一 类是大 质量致 
密 晕天体 (massive  compact  halo  objects,  MACHOs®), 例如， 恒星 的死亡 产物白 矮星、 
中 子星和 黑洞以 及褐矮 星和类 木行星 等极其 暗淡的 天体。 

因为不 发光或 者极其 暗淡， WIMPs 和 MACHOs 的直 接探测 是极其 困难的 ，甚 
至 是不可 能的。 但是， 仍然有 可能通 过间接 的方法 来检验 它们的 存在， 从而 理解暗 
物质的 本质。 MACHOs 会造成 一种特 殊的引 力透镜 现象， 即 微引力 透镜。 20 世纪 
90 年代 以来， 有一 系列天 文试验 (MACHO、 EROS、 OGLE 等) 致力于 通过微 引力透 
镜 来探测 MACHOs。 这些 结果， 排除了  MACHOs 构成 暗物质 主体的 可能， 是支持 
非重子 暗物质 的有力 证据。 

微引力 透镜是 一类特 殊的引 力透镜 现象。 “微” 字 的意思 指引力 透镜造 成的光 
线偏折 太小， 形成的 像之间 的角距 离太小 (典 型值是 百万分 之一角 秒)， 远远 小于望 
远镜 的分辨 能力， 因 此重叠 在一起 ，能够 观测到 的是像 的亮度 变化。 这正是 MACHO 
天 体经过 银河系 (或 者大 小麦哲 伦云) 里的一 颗恒星 (源 恒星) 和我 们之间 的连线 (即 
视线) 时 发生的 情况。 微引力 透镜由 MACHO 的 质量、 MACHO 到视线 的垂直 距离、 
MACHO 和源 恒星到 我们的 距离、 MACHO 和源的 运动等 几个因 素共同 决定。 其中 

的 一个关 键量是 爱因斯 坦半径 Re  =  ^4GMDl (1-Dl/Ds/c2) ， 这里 是透镜 
(MACHO) 的 距离， Ds 是源的 距离， M 是 MACHO 的 质量。 所 以爱因 斯坦半 径大致 
是史 瓦西半 径和透 镜距离 的几何 平均。 MACHO 的典 型质量 的量级 为太阳 质量、 
MACHO 的典型 距离是 10kpc, 如果该 MACHO 处 于源和 我们正 中间， 对应 的爱因 
斯坦 半径为 4.5AU (天 文单 位)。 爱因斯 坦半径 决定了  MACHO 的势力 范围。 只有当 
MACHO 到视 线的垂 直距离 小于爱 因斯坦 半径的 时候， 源的 亮度才 会被显 著放大 


①英 文单词 wimp 的意思 是软弱 无能的 家伙， 而英 文单词 macho 意 为身强 体壮的 男子， 由此可 
见缩写 MACHO 的戏 (言 虐 ) 意味。 
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(放大 率大于 1.34， 即变 亮至少 34%)。 对于 lOOkm.s—1 的 典型运 动速度 来说， 穿越 
爱 因斯坦 直径的 时间， 即光 变特征 时标， 典型 值为几 个月。 

微引力 透镜的 历史至 少要追 溯到爱 因斯坦 。在 完成 广义相 对论后 不久他 就计算 
了 恒星造 成的引 力透镜 现象。 1986 年， B.Paczynski 建 议利用 该现象 来探测 银河系 
里的 MACHO。 这个建 议被迅 速付诸 实践。 从 20 世纪 90 年代初 开始， MACHO、 
EROS (包括 EROS-1 和 EROS-2 两 代)、 OGLE 等多 个观测 项目对 大小麦 哲伦云 、仙 
女 座星云 (M31)、 银河 系核球 和旋臂 上的几 千万颗 恒星进 行了多 年的光 度观测 。通 
过层层 筛选， 他们发 现了几 十个微 引力透 镜候选 事件。 这些事 件的光 变时标 一般是 
几 个月， 意味着 透镜质 量的量 级是一 个太阳 质量。 但是， 如果 银河系 里的暗 物质完 
全由 MACHO 构成， 它们 造成的 微引力 透镜事 件的数 目要比 实际测 量到的 大一个 
量级 以上。 因此， MACHOs 不 可能是 暗物质 的主要 成分。 

其中， MACHO 项 目对大 麦哲伦 里的约 1200 万 颗恒星 进行了  5.7 年的 光度测 
量， 发现了  13 到 17 个微 引力透 镜候选 事件， 光变 时标从 34 天到 230 天不等 ，对 
应的 MACHO 质量 大致在 0.15 到 0.9 个太 阳质量 之间。 总 质量约 1011 太 阳质量 ，只 
占银 河暗晕 质量的 20% 左右。 该 实验在 95% 的置信 度上排 除了银 河暗晕 完全由 
MACHOs 组 成的可 能性。 

EROS-2 的 结果更 加保守 。在 6.7 年时 间里， EROS-2 对大小 麦哲伦 云中的 3300 
万颗恒 星进行 了光度 测量。 他们 从中选 取并分 析了约 90 个 平方度 天区中 7 百万颗 
亮星 。结果 只发现 了一个 微引力 透镜候 选事件 ，不 到理论 (如 果暗晕 完全由 MACHOs 
组成) 预言的 3%。 结 合此前 EROS-1 的 结果， 他们 认为在 95% 的 置信区 间上， 
MACHOs 最 多贡献 8% 的暗晕 质量。 

微引力 透镜事 件的辨 认是极 其困难 的事情 ，这 也许 在很大 程度上 造成了 上述结 
果的 分歧。 微引力 透镜事 件的筛 选是通 过光变 曲线的 特征进 行的。 微 引力透 镜引起 
的光 变曲线 在时间 上对称 ®、 光 变幅度 与频率 (颜 色) 无关 ®， 而且 光变只 有一次 。相 
比 之下， 变 星的光 变不止 一次， 在时 间上不 对称， 而且 跟颜色 有关； 视线方 向其他 
星系 里的超 新星， 虽然只 有一次 光变， 但 是光变 曲线上 升快， 下 降慢， 并不 对称。 
原 则上， 通 过这些 特征， 可 以干净 地筛选 出微引 力透镜 事件。 但是， 因为光 度测量 
误差 的存在 和测量 时间的 限制， 超 新星和 某些特 殊的变 星仍然 可能被 误判为 微引力 
透镜 事件。 例如， 通 过微引 力透镜 项目， 发 现了一 类新的 变星， bumper(Be 型 星)。 


②  光变 曲线对 称的说 法忽略 了地球 公转。 事 实上， 因为微 引力透 镜的时 标是几 个月， 因 此地球 
的公 转不可 忽略。 地球 公转导 致视线 改变， 从而改 变了放 大率， 造成光 变曲线 的不对 称性。 这种地 
球 公转造 成的视 差效应 告诉我 们到源 恒星的 距离， 从而 降低了 微引力 透镜各 物理量 (质 量、 源 恒星距 
离、 透镜 距离、 速度) 之间的 简并。 另外， 如果 透镜是 个双星 系统， 造成 的光变 曲线也 是非对 称的。 

③  如果 源恒星 是双星 系统， 或 者是视 线上相 隔较远 的两颗 恒星， 因 为两颗 恒星一 般颜色 不同， 
而且只 有一颗 的亮度 被放大 (或者 放大度 数不一 样)， 造成的 光变就 跟颜色 有关。 
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bumper 相邻的 两次光 变间隔 很长， 在观 测期间 往往只 有一次 光变， 很容易 被误判 
为微引 力透镜 事件。 一个例 子就是 微引力 透镜候 选事件 EROS1-LMC-1。 在光变 6.3 
年之后 才开始 第二次 光变， 而 且该光 变可以 很好地 用微引 力透镜 拟合。 但是， 事实 
上， 它 是一颗 bumper 变星。 更糟糕 的是， bumper 仅仅 是新发 现的一 类变星 而已。 
因为我 们对变 星的理 解并不 完备， 随着观 测的改 进®， 陆 续有新 的变星 种类被 发现， 
也陆 续有微 引力透 镜候选 事件被 确认为 变星； 超新 星也 很容易 被误判 为微引 力透镜 
时间。 随 着测量 精度的 改进， 一些微 引力透 镜候选 事件， 例如， EROS2-LMC-5,  6, 
7 都被证 实为超 新星； 因为大 气扰动 的影响 ，临 近恒 星的光 会混合 在一起 (blending), 
造成 污染。 EROS-2 只 分析了  3300 万颗 恒星中 20% 的 亮星， 主要原 因之一 就是避 
免这种 污染。 而 MACHO 项目并 没有做 类似的 选择， 这 可能是 MACHO 和 EROS 
结果 分歧的 原因。 

观测 结果的 解释也 存在很 大的不 确定性 。从 光变曲 线获得 的主要 信息是 光变时 
标， 如前 所述， 该时 标依赖 于透镜 质量、 距离、 速 度和源 恒星的 距离， 因为 我们无 
法直 接观测 透镜， 所以微 引力透 镜事件 的解释 存在很 大的简 并性。 例如， 大 麦哲伦 
云中 的微引 力透镜 事件， 可 能由银 河系的 MACHOs 引起， 也 可能由 大麦哲 伦云中 
的 MACHOs 引起； 微引力 透镜事 件需要 经过上 10 层的 筛选， 由此 造成的 选择函 
数 (探测 效率) 极其 复杂， 是重 要而难 以量化 的系统 误差； 即使前 面的问 题都不 存在， 
测量到 的也不 仅仅是 MACHOs 引起 的微引 力透镜 事件， 因为 一般的 恒星也 能够引 
起微 引力透 镜事件 。扣 除这些 恒星的 贡献需 要恒星 的分布 模型， 存在很 大不确 定性。 

总而 言之， 经过 20 余 年的微 引力透 镜观测 和数据 分析， MACHOs 作为 星系暗 
晕 主导成 分的可 能已经 被排除 。这与 宇宙微 波背景 辐射、 大爆炸 核合成 的结果 一致。 
但是， MACHOs 在星系 暗晕中 的精确 含量和 分布， 仍 然有待 于进一 步的微 引力透 
镜 观测和 分析， 两者的 难度都 很大。 
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④ 观测时 间的延 长有助 于发现 额外的 光变， 从 而辨别 变星和 微引力 透镜； 光 度测量 精度的 改进， 
也 有助于 变星的 确认。 例如， 微引力 透镜候 选事件 EROS1-LMC-2 在光变 8 年后又 出现了 光变， 因此 
被 排除。 而 EROS1-LMC-1， 在光变 6.3 年后又 出现了 光变， 并被 EROS-2 测量。 该光 变曲线 可以很 
好得 用微引 力透镜 拟合。 
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暗能量 的物理 本质是 什么? 

What  is  the  nature  of  Dark  Energy? 


1998 年超新 星宇宙 学项目 (supernova  cosmology  project,  SCP) 和 高红移 超新星 
(high-z  supernova) 两个小 组利用 la 型超新 星观测 发现了 宇宙的 加速膨 胀[1，2]。 在标 
准 宇宙学 模型框 架下， 爱因 斯坦引 力场方 程给出 d/a  =  -47iG(p  +  3/7)/3( 其中 a 是宇 
宙标度 因子， G 为引力 常数， ^和/> 分别为 宇宙中 物质的 压强和 能量密 度)， 加速膨 
胀占  >0 要 求压强 为负： p<-pll>0 因 为对于 通常的 辐射、 重子 和冷暗 物质， 压强 
都是 非负的 ，所以 必定存 在着一 种神秘 的负压 物质主 导今天 的宇宙 ，称 之为暗 能量。 
之后， 更多的 超新星 以及大 尺度结 构和微 波背景 辐射等 天文观 测进一 步支持 了暗能 
量的 存在。 这些精 确的天 文观测 强有力 地支持 了以暗 能量、 暗 物质为 主的暴 涨宇宙 
学 模型。 在我 们的宇 宙中， 已知的 基本粒 子只占 4% 左右， 而 22% 左 右是暗 物质， 
74% 是暗 能量。 但是 暗物质 和暗能 量的物 理性质 依然是 个谜。 暗物质 和暗能 量问题 
是现代 物理科 学中两 朵新的 乌云， 对它们 的研究 将极有 可能孕 育出新 的物理 学和天 
文学重 大发现 乃至科 学上的 革命， 对于未 来的科 学发展 具有难 以估量 的重要 作用。 
寻找 暗物质 粒子， 研 究暗能 量的本 质等， 结 合粒子 物理和 宇宙学 的研究 已成为 21 
世纪 物理学 和天文 学的一 个重要 趋势。 目 前世界 各国都 非常重 视对暗 物质、 暗能量 
问题的 研究， 我国在 《国家 中长期 科学技 术发展 规划纲 要》、 《国家 “十 一五” 基础 
研 究发展 规划》 等发展 规划中 也都把 暗物质 和暗能 量问题 列为重 要的科 学前沿 问题。 

暗能 量是近 年宇宙 学研究 的一个 里程碑 性的重 大成果 。什么 是暗能 量呢？ 在弗 
里德 曼-罗 伯特逊 -沃克 (Friedmann-Robertson-Walker) 宇宙学 模型框 架下， 其 基本特 
征 是具有 负压， 在宇宙 空间中 均匀分 布且不 结团。 一种可 能性是 宇宙学 常数， 它是 
1917 年 爱因斯 坦为建 立一个 静态的 宇宙模 型而引 进的。 值 得指出 的是， 在 当今宇 
宙学研 究中宇 宙学常 数有深 一层的 意义， 它 包含真 空能。 在量子 场论中 “真 空”是 
不 “空 ”的。 根据 协变性 要求， 真空 的能- 动量张 量正比 于度规 张量， 等效 于爱因 
斯坦 引进的 宇宙学 常数。 在 实验测 量中， 二者是 不可区 分的。 这种能 量在日 常的生 
活和科 学实验 中感觉 不到， 但却 支配着 宇宙的 演化， 驱 动宇宙 的加速 膨胀。 但是目 
前量子 场论的 理论预 言值远 远大于 观测值 。如果 认为爱 因斯坦 的广义 相对论 和粒子 
物理的 标准模 型在普 朗克标 度以下 都是有 效的话 ，理论 计算的 真空能 将比观 测值大 
1012G 倍。 这 一理论 与实验 的冲突 即宇宙 学常数 问题是 对当代 物理学 的一大 挑战。 

另一 种暗能 量可能 性是随 时间变 化的动 力学场 的能量 。最 简单的 是一个 具有正 
则动 能的标 量场， 在文 献中它 被称为 “quintessence” （译 为精质 [3]) 。 除 此之外 ，目 
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前 国内外 科学家 已提出 了多种 暗能量 的物理 诠释。 就唯 象研究 而言， 不同 的模型 
可 由其状 态方程 (或 对于修 改引力 等模型 而言的 有效状 态方程 )w( 定义为 和 p 之比) 
来 分类。 例如： 对 于上面 谈到的 宇宙学 常数， F 不随时 间而变 并且 w  =  -l; 而 
对 于动力 学模型 而言， F 随时 间可变 ，并 且可以 ^>-1  (quintessence),  W<-\  (phantom 
译为幽 灵[4]) 或越过 -l(quintom 译为精 灵[5])。 由 此认识 暗能量 物理本 质的首 要任务 
是天文 观测并 通过数 据拟合 来测量 暗能量 的状态 方程。 

目 前的天 文观测 (CMB  +  LSS  +  SN 等) 显示在 2  r 范围内 宇宙学 常数可 以很好 
地拟合 数据， 但动力 学模型 没有被 排除， 而且 数据略 微支持 w 越过 -1 的精 灵暗能 
量 模型。 虽然 目前的 数据已 经给暗 能量的 理论模 型的参 数空间 很大的 限制， 但是不 
足以精 确地检 验这些 模型。 为此， 国内外 科学家 正积极 地策划 下一代 地面和 空间的 
大规 模巡天 项目， 以提 高测量 精度， 充 分检验 暗能量 理论。 

国际 上有代 表性的 下一代 暗能量 观测项 目包括 LSST、 JDEM、 Euclid 、BigBOSS 
等。 在 我国已 建成的 LAMOST 望远 镜可以 探测暗 能量， 但有一 定的局 限性。 在光 
学和近 红外成 像巡天 方向， 我国 的南极 昆仑站 具有得 天独厚 的观测 条件。 有 望在昆 
仑 站实现 一个中 国主导 的下一 代暗能 量巡天 项目， 例如， 建在 南极的 4 米 级光学 / 
近 红外望 远镜。 

暗能量 的本质 决定着 宇宙的 命运。 如果 加速膨 胀是由 真空能 (即 宇宙学 常数) 
引 起的， 那 么宇宙 将永远 延续这 种加速 膨胀的 状态。 宇 宙中的 物质和 能量将 变得越 
来越 稀薄， 星系之 间互相 远离的 速度将 变得非 常快， 新的 结构不 可能再 形成。 如果 
导 致当今 宇宙加 速膨胀 的暗能 量是动 力学的 ，那 么宇宙 的未来 将由暗 能量场 的动力 
学 决定， 有 可能会 永远加 速膨胀 下去， 也 有可能 重新进 入减速 膨胀的 状态， 甚至可 
能 收缩， 振荡。 然而目 前已知 的理论 都不能 自然地 解释暗 能量， 而且 存在着 灾难性 
的宇宙 学常数 问题。 解 决这一 问题需 要新的 理论， 这样 的理论 一旦被 找到， 将是一 
场 重大的 物理学 革命。 
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20 世纪有 2 个 重大的 发现， 它们彻 底改变 了人们 对于我 们生活 其中宇 宙的认 
识。 其一是 20 年 代末， 哈勃发 现我们 的宇宙 不是静 态的， 而 是在膨 胀的。 这一发 
现 开启了 现代宇 宙学的 研究。 其二， 1998 年 美国的 2 个 超新星 (SNe) 研究小 组根据 
他 们的观 测数据 发现我 们的宇 宙不是 人们以 前认为 的在减 速膨胀 ，相 反而是 在加速 
膨胀 [1，2]。 根据万 有引力 定律， 所 有的物 质之间 都存在 相互吸 引力， 所以宇 宙中物 
质之 间的相 互吸引 力必定 使得宇 宙的膨 胀速度 变慢， 即宇 宙膨胀 应该是 减速的 。因 
此， 宇宙 的加速 膨胀表 明宇宙 中应该 存在一 种斥力 (负 压强) 的能量 成分。 这 一成分 
在 现代宇 宙学研 究的文 献中被 称为暗 能量。 相继的 大量不 同类型 的天文 观测， 如宇 
宙背 景辐射 (CMB)， 宇宙 的大尺 度结构 (LSS)， 重子声 学震荡 (BA0)， 引 力透镜 (GL) 
等， 都 表明宇 宙中确 实存在 着这一 暗能量 成分。 综合所 有天文 观测， 目前宇 宙中发 
光的 重子物 质只占 宇宙总 能量的 4% 左右， 看不 见的暗 物质占 23%， 以及几 乎可忽 
略的 光子， 中微子 等辐射 物质， 而宇宙 中大部 分能量 73% 是 以看不 见的暗 能量形 
式 存在的 。暗 物质是 什么？ 如何 探测？ 暗 能量的 本质是 什么？ 如何在 基本理 论中构 
造一 个与观 测相符 的暴胀 模型？ 这些是 当前宇 宙学家 和理论 物理学 家面临 的重大 
挑战。 

区分 物质性 质的一 个重要 参数是 它的状 态参数 w， 它是 物质压 强和能 量密度 
之比。 普通 的尘埃 物质， 其压强 可忽略 不计， 故其状 态参数 w  =  0。 如宇宙 中的非 
相对 论重子 物质， 暗 物质， 它 们的状 态参数 w  =  0。 物 质为主 时期的 宇宙状 态参数 
为 w  =  0。 相 对论的 气体， 如 光子， 其状 态参数 1/3。 辐射 为主时 期宇宙 的状态 
参 数即为 1/3。 著 名的爱 因斯坦 引入的 宇宙学 常数， 其压强 等于负 的能量 密度， 
故其状 态参数 为你=-1。 根 据爱因 斯坦场 方程， 为 使得宇 宙加速 膨胀， 宇宙 中的物 
质 其状态 参数必 须小于 -1/3。 而我 们日常 见到的 所有物 质其压 强总是 正的， 因此其 
状态参 数也是 正的。 而最新 的天文 观测数 据采用 LCDM 模型， 拟合 出的暗 能量状 
态 参数为 -0.1K  1+w  <0.14o 这就 是为什 么说宇 宙的加 速膨胀 发现对 我们提 出了严 
峻的 挑战。 

现代宇 宙学是 建立在 爱因斯 坦的广 义相对 论和宇 宙学原 理基础 上的。 所谓的 
宇 宙学原 理是说 我们的 宇宙在 大尺度 上是均 匀各向 同性的 。所 以研究 宇宙学 的动力 
学演 化有三 个基本 要素： 爱因 斯坦场 方程， 宇宙中 的物质 成分和 宇宙学 原理。 因此 
人 们从这 H 个要 素来理 解宇宙 的加速 膨胀。 确实 ，自 1998 年 发现宇 宙的加 速膨胀 


.  468  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


以来， 人 们已经 提出了 许多模 型来解 释观测 到的宇 宙加速 膨胀的 事实。 基于 上面三 
要素， 可以将 文献中 的暗能 量模型 (严格 地说是 解释宇 宙加速 膨胀的 模型) 分 为以下 
三类 [3]。 

模型 1: 修改 爱因斯 坦广义 相对论 

爱因斯 坦的广 义相对 论是非 常成功 的引力 理论， 但 是它仅 在大到 太阳系 尺度， 
小到亚 毫米尺 度得到 了精确 检验。 在小尺 度上， 量子引 力效应 必定对 广义相 对论有 
一定的 修正； 在宇 宙学尺 度上， 没 有原理 保证广 义相对 论一定 正确。 因此， 通过在 
大 尺度上 修改广 义相对 论来解 释观测 到的宇 宙加速 膨胀效 应是一 个合理 的选择 。文 
献中存 在着许 多修改 广义相 对论的 方法， 如标 量-张 量引力 理论， 有 质量的 引力理 
论， 双 度规理 论等。 在解释 宇宙加 速膨胀 方面， 目前国 际上广 为讨论 的是鬼 凝聚， 
/(幻 引 力理论 和外维 度的膜 世界图 像等。 目前的 观测数 据还不 能排除 许多修 改引力 
模型。 在这个 方面还 有待于 进一步 研究。 下 面简单 介绍三 类修改 的引力 模型。 

(1)  鬼 凝聚。 在文献 [4] 中， 作者 提出了 广义相 对论在 红外尺 度的自 恰修改 ，这 
样 的修改 导致的 理论与 目前的 所有观 测是不 矛盾的 。这 一修改 相当于 在广义 相对论 
中引入 Higgs 机制， 这通 过一个 鬼场来 实现： 一 个标量 场有一 个常数 的速度 <d 輪 

这里 M 是一 个引入 的能量 标度。 这一类 鬼凝聚 状态参 w  =  -l, 表现 象一个 
宇宙学 常数， 所以它 能够驱 动宇宙 的加速 膨胀。 但是 它不是 宇宙学 常数， 而 是实在 
的物理 流体， 具 有物理 的标量 激发。 在 低能极 限下， 可 以用有 效场论 来描述 这个标 
量 激发。 这些 激发有 非相对 论的色 散关系 《 〜 k”M2。 物体 间的牛 顿势在 长度标 
度为 Mpl/M2, 时间 标度为 M2pl/M3 时有一 个震荡 行为的 修改， 这里 似^表 示普朗 
克质量 能标。 该模型 的详细 情况可 参看文 献[4]。 简 言之， 通过鬼 凝聚， 该模 型提供 
了 广义相 对论在 红外标 度的一 个自恰 修改， 鬼凝 聚能够 起到暗 能量的 作用， 加速宇 
宙的 膨胀。 

(2)  /(幻 引力 理论。 所谓的 /(幻 引力理 论是将 爱因斯 坦广义 相对论 作用量 ，标 
量 曲率足 修改为 一个任 意的标 量曲率 的 函数。 为了 与太阳 系内的 检验一 致和为 
了解 释观测 到的宇 宙加速 膨胀， 函数 /(i?) 能被 唯象地 重构。 很 明显， 这样重 构的理 
论缺 乏物理 基础， 也不 唯一。 关 于这一 类引力 理论， 参见最 近的评 述文献 [5]。 该类 
引力理 论主要 起源于 所谓的 1/i? 引力 理论。 通 常的， 人 们期待 作为经 典引力 的量子 
修正， 引力 的高价 曲率项 在高能 极限下 在引力 的作用 量中会 自然出 现的， 因 此高价 
曲率项 在早期 宇宙的 演化中 会起到 重要地 作用， 如暴胀 模型， 确实人 们对此 有大量 
的 研究。 在 相关文 献中， 人们 提出现 在的加 速膨胀 可能是 由于广 义相对 论具有 1/i? 
的 修正引 起的。 这 一项在 早期宇 宙的演 化中几 乎不起 作用； 但 当宇宙 演化到 目前的 
小 曲率时 会起到 重要地 作用。 1/i? 引力的 有效作 用量为 这里 # 是一 具有能 
量 维度的 常数； 为 与目前 的观测 相符， 它应与 现在的 哈勃参 数一个 量级。 为 看清楚 
这 一模型 的基本 性质， 可以作 一共形 变换， 导致 一个爱 因斯坦 的广义 相对论 理论， 
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外加一 个最小 耦合的 标量。 在 这一理 论中， 很容易 看到， 宇宙 有三种 不同的 演化方 
式。 其一， 宇 宙是以 de  Sitter 时空形 式指数 形式膨 胀的， 但是， 这 个解是 不稳定 
的， 因为这 个标量 场的势 是向上 凸的， 而这个 de  Sitter 时空 解相当 于这个 标量场 
刚好静 止在势 能的顶 点上。 其二， 如果 这个标 量场朝 着势垒 的右边 滚动， 它 就能驱 
动宇宙 以幂次 率的形 式加速 膨胀。 其三， 如果 标量场 向势垒 的左边 滚动， 宇 宙演化 
将碰 到一个 将来奇 异性。 人们发 现这个 1伙 引力 理论与 太阳系 的引力 观测实 验是不 
自 恰的。 这一 结论是 基于将 1伙 理论 在它真 空态， de  Sitter 时空， 作 后牛顿 展开时 
得 到的。 作为一 个基本 理论， 显然 1从 理论 是有问 题的， 可 是如果 将作用 量中的 
VR 项作为 广义相 对论的 大尺度 修正， 则 后牛顿 近似仍 然应该 在平坦 的闵氏 时空中 
展开， 这样 1/i? 引力就 能与太 阳系中 的观测 相符。 

(3) 膜世 界图像 。自 1999 年 以来， 一个新 的外维 度世界 图像吸 引了人 们的注 
意力。 不同于 传统的 Kaluza-Klein 理论， 这个新 的外维 度世界 图像假 定我们 的宇宙 
是一 张嵌入 在高维 时空中 的一张 3 维膜， 粒子物 理标准 模型描 述的物 质被禁 闭在这 
一 膜上， 而引 力可以 在整个 时空中 传播。 一个 著名的 膜世界 图像是 所谓的 RSII 模 
型。 在 这个模 型中， 一 张三维 膜被嵌 入在五 维的反 德西特 (anti-de  Sitter) 时空中 ，由 
于 bulk 的时 空卷曲 效应， 五 维的引 力子在 H 维膜上 发生局 域化， 使 得在低 能近似 
下， 广 义相对 论在膜 上得以 恢复， 而在 高能极 限下， 膜 上的引 力是五 维的。 与低能 
宇宙学 紧密相 关的是 所谓的 DGP 模型： 一张三 维膜入 在一个 五维的 平坦闵 氏时空 
中。 在 这一模 型中， 修改 的宇宙 学动力 学方程 (Friedmann 方程) 有 2 个 分支: H2±H/rc 
= (p  +A)/(6m2), 这里 rc  =  m2/M3， 表示一 个四维 引力和 五维引 力之间 相互转 换的一 
个长度 标度， /I 为 宇宙学 常数。 其 中一支 (上 式中取 负号) 具有晚 时自加 速行为 ，而 
另一支 (取 正号) 具有通 常的类 似大爆 炸宇宙 学演化 行为。 也就 是说在 这一模 型中， 
不需要 暗能量 成分， 宇宙也 能加速 膨胀。 但是 最近的 研究表 明这一 模型已 到了被 
排除的 边缘。 

模型 2: 宇 宙的非 均匀性 

我 们的宇 宙在大 尺度上 是均匀 各向同 性的， 但在小 尺度上 是明显 的非均 匀的。 
一个自 然的问 题是宇 宙的非 均匀性 能否解 释观测 到的加 速膨胀 效应。 确实， 目前国 
际上在 这个方 面有一 些研究 ，如 视界 内的涨 落是否 可以解 释加速 膨胀？ 我们 的宇宙 
是 各向同 性的， 但是 是非均 匀的， 具 有一个 类似于 洋葱的 结构， 可观 测部分 是一个 
很大的 空洞， 这样一 个图像 也可以 解释到 的加速 膨胀效 应[6]。 但是这 些考虑 还存在 
很大的 争议。 进一 步的研 究是需 要的。 

模型 3: 引入 具有负 压强的 暗能量 

目 前国际 上大量 的研究 致力于 这一类 情况: 在爱因 斯坦的 广义相 对论框 架内引 
入具 有负压 强的暗 能量。 研究 暗能量 有几方 面的问 题如： ①暗 能量密 度是一 个常数 
吗？ ② 如何理 解所谓 的巧合 性问题 :为何 暗能量 密度与 暗物质 密度刚 好在目 前是一 
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个数 量级？ ③暗能 量的状 态参数 w  >  -1?  w  <  -1? 是否 会跨过 -1? ④暗物 质和暗 
能量 存在非 引力的 相互作 用吗？ 研究表 明暗物 质和暗 能量的 相互作 用可以 缓解宇 
宙 巧合性 问题。 关于负 压强的 暗能量 模型， 讨论 较多的 有以下 几类： 

(1)  宇宙学 常数。 暗 能量最 经济， 最简单 的候选 者是爱 因斯坦 本人在 1917 年 
引入 的宇宙 常数。 它的状 态参数 w  =  -l。 目 前所有 的观测 数据与 宇宙学 常数在 2  a 
范围 内是自 恰的， 但是人 们必须 面对著 名的宇 宙常数 问题： 为 什么宇 宙常数 是如此 
之小， 与 一般的 理论估 计相差 123 个数 量级？ 如 果存在 TeV 能 标的超 对称性 ，二者 
仍相差 60 个数 量级。 这 就是所 谓的精 细调节 问题。 如 果宇宙 常数就 是现在 观测到 
的值， 在宇宙 演化过 程中， 物质 密度以 1/i 的形式 演化， 这里 a 是宇 宙标度 因子。 
只有在 非常短 的一段 时间内 二者是 可以比 较的。 而这么 短的一 段时间 恰恰就 是我们 
这个 阶段。 这似乎 是太巧 合了。 这 就是与 宇宙学 常数相 联系的 巧合性 问题。 为解决 
巧 合性问 题及其 他相关 问题， 人 们提出 了许多 动力学 暗能量 模型。 

(2)  Quintessence o 所谓的 quintessence 就是一 个简 单的标 量场。 回想 在讨论 
早期宇 宙学的 暴胀模 型时， 一个简 单的方 法就是 用一个 慢滚的 标量场 来实现 宇宙的 
暴胀。 特别 是一个 仅依赖 于时间 演化的 标量场 是与均 匀各向 同性相 符的， 所 以人们 
自然想 到暗能 量就是 一个标 量场。 选择合 适的标 量势， 具 有所谓 的吸引 子解， 这样 
的 解具有 可以有 较任意 初值的 优点； 另 外也可 以有所 谓的追 踪解， 这 样可以 解决宇 
宙的 巧合性 问题。 但是目 前自然 中还没 有发现 基本标 量场， 尽 管粒子 物理标 准模型 
中有 Higgs 标量 粒子； 在高 维的统 一理论 如超弦 理论中 存在大 量的标 量场。 

(3)  Phantom。 所谓的 phantom 暗能量 是一类 鬼场。 Caldwell 在拟 合超新 星数据 
时 发现， 观 测数据 并没有 排除状 态参数 w  <  -1 的 情况。 w  <  -1 的物 质违反 零能条 
件， 它 的激发 是以超 光速传 播的， 所以 是不稳 定的。 实现 phantom 暗 能量的 一个简 
单模型 是带负 动能项 的标量 场模型 。在基 本理论 中是否 能实现 这样的 鬼场模 型是一 
个 有趣的 问题。 另外， 如果暗 能量是 phantom 物质， 我 们的宇 宙将一 直加速 膨胀下 
去， 最后以 大撕裂 (big  rip) 结 束它的 命运。 

(4)  Quantom  [7]。 天文数 据的观 测也不 排除暗 能量的 状态在 不久的 过去从 w>-l 
跨过 -1, 现 在的状 态参数 w  <  -1。 理论研 究发现 要实现 这样一 个跨越 不是一 件容易 
的事。 实现 quantom 暗能 量的一 个方法 是结合 quintessen 和 phantom, 即用 一个正 
则 标量场 和一个 鬼标量 来实现 状态参 数跨越 -1。 不同于 phantom 模型， 一 类特殊 
的 quantom 模型， hessence 模型， 能 够避免 宇宙大 撕裂的 命运。 

(5)  Chaplygin  gas 。 这类暗 能量模 型有一 个唯象 的状态 方程， = -3/ /> ， 这里 
J 为一 常数。 这类暗 能量的 最大特 征是在 早期它 表现为 暗物质 的演化 行为， 而晚期 
为一 宇宙学 常数。 所以 人们通 常将此 模型考 虑为暗 物质和 暗能量 统一的 模型。 
Chaplygin  gas 的一 个推广 是将 状态方 程改为 =  -3/  0  ° ， 这里 0<a<-l 。 

(6)  K-essence。 K-essence 暗能 量模型 类似于 quintessence 模型， 它 来源于 
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k-inflation : 驱动 宇宙暴 胀的不 是标量 场的势 能项， 而 是非线 性的动 能项。 通过合 
适 地选择 k-essence 的作 用量， 可以减 弱宇宙 巧合性 问题。 如来 源于弦 理论的 
tachyon (快 子) 模型 就是这 样一类 模型。 

(7)  Holographic  dark  energy (全 息暗能 量)。 考虑 到黑洞 物理， 在 一个区 域内量 
子场 的真空 能不能 是任意 大的， 不然 这个区 域已坍 塌为黑 洞了。 基 于此， 真 空能密 
度应有 考虑的 区域空 间大小 决定： pA  =3c3M2p1Z-2, 这里 Z 是空间 区域的 尺度， c 是 
一个 常数。 将此应 用于宇 宙学， 导致 所谓的 全息暗 能量模 模型。 空 间尺度 Z 的一 
个合 理的选 择是宇 宙的哈 勃视界 ，但 这一选 择不能 驱动宇 宙的加 速膨胀 。李淼 [8] 将 
宇宙的 事件视 界选择 为这一 尺度， 这 一选择 能使宇 宙加速 膨胀， 并能 使得与 观测相 
符。 另一 有趣的 选择是 将宇宙 时空的 曲率作 为这一 尺度， 这一 选择是 与引力 涨落的 
因故 尺度相 联系的 [9]。 另一 全息暗 能量模 型来源 于量子 力学的 测不准 原理和 时空涨 
落导致 的引力 效应， 将 宇宙的 (共 形) 年龄 作为这 一尺度 [1Q]。 

(8)  Chameleon (变色 龙)。 除了引 力子， 如果 另有标 量场业 传播引 力相互 作用， 
这个 标量场 将受到 第五种 力和等 价原理 的严厉 约束。 可是 原则上 ，某 个标量 场能起 
到暗 能量的 作用， 而又满 足第五 种力和 等价原 理的约 束是可 能的， 这 需要通 过考虑 
这个 标量场 和普通 物质和 / 或暗 物质 的合适 耦合。 这样 一类标 量场被 称之为 
chameleon, 因为 它的有 效质量 依赖于 环境； 环境 能量密 度大， 它的质 量大， 环境 
能量密 度小， 它 的质量 则小。 这样 的暗能 量模型 也具有 相当吸 引力。 

(9)  Vector (矢量 场)。 通常 人们不 考虑矢 量场在 宇宙演 化中的 作用， 因为 矢量场 
与各 向同性 的宇宙 学原理 是不一 致的， 因为 矢量场 的方向 性破坏 了各向 同性。 可是 
自然中 还没有 发现标 量场， 而矢量 场在标 准粒子 物理模 型中存 在的， 所以考 虑矢量 
场是否 能驱动 宇宙加 速膨胀 是有意 义的。 确实， 通 过引入 3 个 全同矢 量来构 造一个 

“宇宙 三角标 架”， 可以得 到一个 均匀各 向同性 的宇宙 模型， 并得到 一个合 理的暗 
能量 模型。 

上面 列出的 是目前 暗能量 模型中 的一些 代表， 当然还 存在其 他暗能 量模型 。但 
是， 公平 地说， 目 前现有 的模型 或多或 少存在 那样或 这样的 问题。 存 在的模 型之多 
表 明我们 离暗能 量的真 相还有 不少路 要走。 暗 能量的 本质仍 是一个 极大的 迷惑。 
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暗 能量状 态方程 随时间 的演化 


The  Time  Evolution  of  the  Equation  of  State  of  Dark  Energy 


1. 引言 

宇宙 加速膨 胀的发 现对于 我们深 入理解 物质世 界的本 质提出 了极大 地挑战 [1~3] 。为 
解释这 一观测 现象， 我们或 者需要 宇宙间 存在着 一种具 有等效 负压强 的奇特 物质， 
统 称为暗 能量， 或 者需要 修改广 义相对 论引力 理论。 无 论其中 任何一 方面， 都会使 
我们 对宇宙 的认知 产生革 命性的 改变。 从 1998 年 至今， 对于 暗能量 问题的 探索已 
成为宇 宙学与 物理学 交叉领 域的最 重要， 最活跃 的前沿 之一。 它的研 究涉及 利用多 
种 宇宙学 观测精 确限制 暗能量 (或修 改引力 理论) 的物理 性质， 进而限 制相应 理论模 
型， 最 终揭示 宇宙物 质性质 和引力 理论的 本质。 


2. 理 论挑战 


解释 宇宙加 速膨胀 的理论 模型可 以分为 三类： （1) 在标准 广义相 对论宇 宙学框 
架下， 加入 新的具 有等效 负压强 的物质 成分， 即暗 能量； （2) 修改广 义相对 论引力 
理论； （3) 考虑 不均匀 宇宙的 效应。 不同 的理论 模型， 具有 不同的 性质， 不 同的观 
测 预言， 同时 各有困 难之处 [4]。 

在暗 能量框 架中， 宇宙 学常数 模型或 (等 价的) 真空 能模型 为首选 模型。 它最早 
作为一 个几何 项被爱 因斯坦 引入广 义相对 论场方 程中以 构建一 个静态 宇宙。 而随着 
宇 宙膨胀 的观测 发现， 人 们意识 到这一 宇宙学 常数项 是不必 要的。 从 那时至 1998 
年， 宇宙 学常数 项偶然 还会被 提起， 如 用来解 释星系 大尺度 相关， 宇宙 年龄等 问题， 
但 它只是 被当作 一种可 能性。 而宇 宙加速 膨胀的 发现， 使得人 们意识 到宇宙 学常数 
项 很可能 是宇宙 物质组 成的必 要成分 之一。 对于 宇宙学 常数， 其能量 密度不 随时间 
改变， 物态方 程满足 =  W/?,  W  =  -l ， 这里 /7为 压强， yO 为能量 密度。 因此它 
的引 力效应 [<X-(p  +  3；7)] 为 斥力， 使宇 宙加速 膨胀。 研究 发现， 如 果其占 今天总 
能 量的约 70%， 物 质占约 30%， 则 这一模 型与各 种宇宙 学观测 很好地 符合， 因此 
被 称作协 和模型 (concordance  model), 见图 1[5]。 然而， 在理论 方面， 该模型 存在着 
严重的 问题。 考虑各 种量子 场零点 能对真 空能的 贡献， 当 以普朗 克能标 M 约 
1019GeV 作为截 断时， 对 应的真 空能密 度为宇 宙加速 膨胀所 需能量 密度的 1012() 倍! 
考 虑超对 称理论 ，截 断能标 降低为 M 约 TeV, 但剩 余真空 能密度 仍约为 106() 倍的宇 
宙加速 膨胀所 需能量 密度！ 这便是 著名的 宇宙学 常数精 细调节 问题。 其另一 个困难 
是所谓 的巧合 问题。 因 为物质 能量密 度和辐 射能量 密度均 随宇宙 演化剧 烈变化 ，则 
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在宇宙 演化至 今的大 部分时 间里， 物质和 辐射能 量密度 远高于 宇宙学 常数对 应的能 
量 密度。 那么 为什么 正好在 今天， 物质 密度与 暗能量 密度相 当呢？ 这 两个问 题成为 
理解 宇宙学 常数模 型极大 障碍。 因此， 人们 提出了 动力学 暗能量 模型。 在这 类模型 
中， 标 量场能 量贡献 所需暗 能量， 其能 量密度 不再是 常数， 而 是随时 间演化 的动力 


学量。 相应的 物态方 程通常 表示为 =  这里 为随 时间演 化的物 

理量。 标量场 的引入 带来了 新的动 力学自 由度， 提供了 更多解 释宇宙 加速膨 胀的可 
能性。 人们发 现一些 动力学 暗能量 模型存 在吸引 子解， 即解的 行为在 宇宙早 期与暗 
物质 和辐射 的行为 相关， 不敏感 于初始 条件， 从 而在一 定意义 上可以 解释暗 能量巧 
合 问题。 根据标 量场的 性质， 动 力学暗 能量模 型包括 quintenssence 类模型 (w  >  -1), 
phantom 类 模型 (w  < -1) 和 quintom 类模型 (w 可跨越 -1)[6] 等 [7]。 但迄今 为止， 动力 
学 暗能量 模型仍 是唯象 模型， 而缺 乏深层 的理论 基础。 


图 1 宇宙学 观测对 宇宙物 质密度 和宇宙 学常数 
能 量密度 句 的 限制， 其中 SNe 表示 超新星 观测， CMB 
表 示宇宙 微波背 景辐射 观测， BAO 表示 重子声 波振荡 
观测 (取 自参 考文献 [5])。 


解释 宇宙加 速膨胀 的另一 
类理 论为改 变引力 理论。 如在 
高维 引力理 论中， 引力 向四维 
时 空外额 外维的 泄漏可 以减弱 
其在 四维时 空作用 的强度 ，从 
而可 以解释 宇宙加 速膨胀 [\改 
变 引力理 论除造 成宇宙 加速膨 
胀外， 亦 会严重 影响宇 宙大尺 
度 结构在 引力作 用下的 形成与 
演化。 而发 展完善 理论， 详细 
研究其 可观测 特征， 探 讨观测 
可区分 性等， 是 改变引 力理论 
研究 的焦点 所在。 除加 入未知 
暗 能量， 或改变 引力理 论外， 
另 一种想 法是放 弃宇宙 均匀和 
各向 同性的 假设， 因为 宇宙大 
尺 度物质 分布的 不均匀 性是客 
观存 在的。 人们 提出物 质分布 
的 不均匀 性所带 来的非 线性引 


力 作用， 当在大 尺度平 均后， 其红 移-距 离关系 在可观 测宇宙 区域内 可以模 拟宇宙 
加速膨 胀的结 果[8]。 但目前 仍缺乏 对该模 型深入 细致地 分析。 


3. 观 测挑战 

暗能量 的性质 体现在 两类宇 宙学观 测量中 ，一 为直 接反映 宇宙膨 胀历史 的观测 
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量 ，二为 反映宇 宙大尺 度结构 形成历 史的观 测量。 不同的 理论模 型具有 不同的 性质， 
不同的 可观测 特征。 而利 用宇宙 学观测 限制各 种理论 模型， 则 是当前 及未来 暗能量 
问题 研究的 最主要 目标。 其 中需要 回答的 重要问 题包括 (1) 暗能量 是宇宙 学常数 
吗？ （2) 暗 能量随 时间演 化吗？ 演化 行为是 什么？ （3) 广义 相对论 需要修 改吗？ 

研究 表明， 在给定 今天的 能量密 度的条 件下， 不同 的暗能 量性质 所造成 的宇宙 
膨胀 规律及 宇宙大 尺度结 构的不 同相对 细微， 并与其 他宇宙 学量， 如 物质密 度等存 
在简 并性。 因此， 我们需 要大量 高精度 观测， 同 时需要 不同的 宇宙学 观测手 段以打 
破 宇宙学 参数的 简并， 从而 能够准 确限制 暗能量 性质， 这便对 天文学 观测提 出了巨 
大的 挑战。 重要的 观测手 段包括 [4，1<)] : 

(1)  la 型 超新星 (SNe 或 SN) —— 其爆 发机制 与白矮 星质量 达到电 子简并 压所能 
够承 受的质 量上限 1.4Msun 所引 起的 不稳定 性密切 相关， 这里 Msun 代表 太阳 质量。 
观测 表明， 其爆 发所产 生的亮 度随时 间变化 的光变 曲线， 具有相 似性。 利用 光变曲 
线达到 峰值后 下降的 快慢与 峰值亮 度的相 关性， la 型超 新星可 以作为 高精度 标准烛 
光， 被 用来测 量光度 距离， 进 而从红 移-距 离关系 限制宇 宙学。 

(2)  星系空 间分布 相关性 —— 其 直接反 映了宇 宙大尺 度结构 的形成 与演化 ，因 
此 与暗能 量性质 相关。 同时， 通过 相关性 分析， 我们 亦可测 量所谓 重子声 波振荡 
(BAO:  baryon  acoustic  oscillations) 信号， 从 而提取 宇宙学 距离的 信息。 BAO 为宇宙 
早期 重子- 光子流 体声波 振荡在 物质扰 动中遗 留下的 信息， 与宇宙 微波背 景辐射 
(CMB:  cosmic  microwave  background  radiation) 各 向异性 中的声 波振荡 行为相 对应。 
高 精度的 CMB 测量， 为 BAO 提 供了准 确的标 准尺， 从 而使得 我们可 以通过 BAO 
测量 得到不 同红移 的距离 信息， 进 而限制 暗能量 性质。 

(3)  星 系团丰 度测量 —— 星系团 为宇宙 间最大 的达到 动力学 平衡的 结构， 典型 
质 量约为 1014 〜 1015Msun。 其形成 和演化 与宇宙 学密切 相关。 测 量不同 红移处 星系团 
的 丰度， 可以 有效地 限制宇 宙学， 包括暗 能量的 性质。 

(4)  弱 引力透 镜效应 —— 宇 宙间物 质分布 的不均 匀性造 成时空 扰动， 从 而改变 
光线 的传播 路径， 相应 的效应 称为引 力透镜 效应。 其中 弱引力 透镜效 应广泛 存在于 
宇 宙间， 造成背 景星系 亮度与 形状的 改变。 通过精 确测量 大量背 景星系 形状， 我们 
可以提 取前景 物质分 布所造 成的弱 引力透 镜效应 。由于 其依赖 于大尺 度结构 的形成 
与 演化， 同 时也依 赖于背 景源， 透镜， 及观测 者之间 的相对 距离， 而 二者均 敏感于 
宇 宙学， 因此 弱引力 透镜效 应成为 宇宙学 研究， 特别 是暗能 量研究 的重要 探针。 

此外， CMB 观测 通过限 制其他 宇宙学 参数， 在暗能 量研究 中亦至 关重要 。同 
时有大 量的研 究致力 于发现 其他有 效的观 测量， 如利用 星系分 布的红 移畸变 
(redshift  distortion) 可以 提取大 尺度结 构演化 增长的 信息， 而后 者与引 力理论 和暗能 
量性质 密切相 关[4]。 

图 2 显示 了目前 各种观 测所给 出的对 于暗能 量物态 方程的 限制， 其中物 态方程 
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采用了  w(0  =  w0+w'W(l  +  z) 的参数 化形式 [3]。 可以 看出， （w0  =-l,w’  =  0) 的 宇宙学 
常数 模型与 观测非 常好的 符合， 但所给 出的对 的限制 仍相对 松散， 表明目 
前 的观测 尚不能 对于动 力学暗 能量模 型做出 很强的 限制。 

2.0 

1.5 

1.0 

、 0.5 

0 

-0.5 

-1.0 

图 2 目 前观 测对暗 能量状 态方程 ^  z /(I  +  z) 的 限制 ，其中 WMAP 表示 WMAP 

卫星 给出的 CMB 观测， BBN  (big  bang  nucleosynthesis) 代表大 爆炸核 合成轻 元素丰 度观测 

(取 自参 考文献 [3])。 

未来的 观测， 无论 在量和 质上， 较之现 在的情 形都将 有巨大 的改进 (各 种观测 
计划 的详细 说明， 见参 考文献 [4]， [10]), 我 们期待 对于暗 能量性 质限制 的精度 (包 
括修 改引力 理论) 将有大 幅度的 提高。 与理论 研究相 结合， 最 终我们 将对于 上述三 
个重要 问题给 出答案 。而 在向这 一目标 努力的 过程中 ，我 们必须 面临各 种观测 技术， 
分析 方法等 挑战， 对 于各种 系统误 差的透 彻研究 亦是暗 能量研 究的重 要组成 部分。 
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暗 能量及 其观测 


Dark  Energy  and  Its  Observations 


自牛顿 以来， 人 们一直 认为物 质之间 的万有 引力一 定是吸 引力。 正因为 如此， 
在人 们的观 念中， 宇宙的 膨胀必 定是减 速的， 因 为宇宙 中所包 含的物 质彼此 之间相 
互 吸引。 然而， 对宇宙 膨胀的 认识在 1998 年出 现了戏 剧性的 变化， 在这一 年两个 
超新 星观测 小组宣 布他们 发现宇 宙当前 正在加 速膨胀 [1，2]。 这 是一个 令人震 惊的重 
大 发现， 这意 味着宇 宙可能 正由一 种非常 奇异的 物质所 主导， 这种物 质产生 的引力 
是 排斥性 引力， 因而 它导致 了宇宙 的加速 膨胀。 现在我 们把这 种产生 排斥性 引力的 
宇 宙学组 分称为 “暗能 量”。 

排 斥性引 力在牛 顿引力 理论中 是无法 想象的 ，然而 它却可 以在广 义相对 论中出 
现 。早在 爱因斯 坦刚刚 建立广 义相对 论时， 他就首 先把这 个理论 应用到 了整个 宇宙， 
并构 造了第 一个现 代宇宙 学模型 —— 静态宇 宙模型 [3]， 在这个 模型中 他引入 了著名 
的 “宇 宙学常 数”， 这个 宇宙学 项所产 生的效 应就是 排斥性 引力。 但 静态宇 宙学模 
型很快 就被证 明是错 误的， 并 使爱因 斯坦丢 掉了预 言宇宙 膨胀的 机会， 因此 爱因斯 
坦 曾恼火 地宣称 引入宇 宙学常 数是他 “一 生中最 大的错 误”。 然而， 令人啼 笑皆非 
的是， 爱 因斯坦 的这个 “ 最大的 错误” 可 能正在 变成他 的另一 项重要 贡献， 因为宇 
宙学常 数可以 很好地 解释宇 宙当前 的加速 膨胀， 是暗 能量的 首要候 选者。 

暗能 量和宇 宙加速 膨胀的 发现对 基础物 理产生 了强大 的冲击 ，因 为在现 有的理 
论框架 下人们 无法理 解暗能 量的物 理本性 和起源 。尽管 宇宙学 常数可 以很好 地解释 
当前的 各种观 测数据 ，但是 人们很 难在现 有的量 子理论 中理解 一个非 常小但 不为零 
的正 宇宙学 常数。 由此， 宇宙 学常数 带来了 理论上 所谓的 “精 细调节 问题” 和“宇 
宙巧合 问题”  [4,5]。 除了 宇宙学 常数， 暗能量 还有另 外的候 选者， 即动 力学暗 能量。 
暗能 量的性 质主要 由它的 状态方 程参数 w 来刻 画， 其 定义为 w  =  ;?//?， 式中 p 和 p 
分别为 暗能量 的压强 和能量 密度。 暗能量 的排斥 性引力 正是由 于其压 强是负 值所引 
起的。 宇宙学 常数的 状态方 程参数 w  =  -l， 因此它 所对应 的能量 密度为 常数。 而动 
力学 暗能量 的状态 方程参 数是随 时间演 化的， 即 W 是和 时间 相关的 函数。 

暗能 量的性 质决定 了宇宙 的最终 命运。 如 果暗能 量就是 宇宙学 常数， 那 么我们 
的宇宙 在遥远 的未来 将会最 终步入 所谓的 de  Sitter 时空， 即空 间随时 间呈指 数膨胀 
的 时空。 如 果暗能 量是动 力学演 化的， 那 么宇宙 的命运 就取决 于暗能 量状态 方程参 
数 W 是大于 -1 还 是小于 -1。 特 别是， 小于 -1 的 w 会使 宇宙未 来的膨 胀比指 数膨胀 
还快， 宇宙 会在一 个有限 的时间 内走向 终结， 那 时暗能 量巨大 的斥力 将会把 时空撕 
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碎， 这就是 所谓的 “大 撕裂” （或 “宇宙 末日” ）[6]。 迄今 为止， 物理 学家已 经提出 
了 上百种 暗能量 的理论 模型， 但是要 想知道 到底哪 一种模 型是正 确的， 只能 靠宇宙 
学 观测。 

精确测 量暗能 量的状 态方程 参数是 一个众 所周知 的难题 。由 于暗 能量不 与普通 
物质相 互作用 (或 相互 作用很 弱)， 因此人 们只能 通过暗 能量对 宇宙演 化的影 响来探 
测它。 我们所 知的比 较有效 的探测 暗能量 的天文 观测主 要包括 la 型超 新星、 重子 
声学 振动、 星 系团丰 度和弱 引力透 镜等。 目前， 人们 结合超 新星、 宇 宙微波 背景、 
大尺度 结构等 多方面 数据， 已经 能够精 确测量 暗能量 在宇宙 组分中 所占的 比重， 其 
最佳 拟合值 大约为 73%[7]。 然而对 暗能量 状态方 程参数 的限制 还不够 精确， 所以 
我们 至今还 没有准 确了解 暗能量 的真实 性质。 威尔金 森微波 各向异 性探测 (WMAP) 
卫星 五年的 观测数 据结合 超新星 和重子 声学振 动的数 据告诉 我们， 如 果假定 W 是 
常 数并且 宇宙空 间是平 直的， 那么在 95% 的置信 度下， -1.12  <w< -0.87( 最 佳拟合 
值为 w  = -0.992  )[7]， 可见这 个结果 和宇宙 学常数 是相一 致的。 但是如 果假定 状态方 
程参数 w 是随 时间演 化的， 那么 当前的 观测数 据也还 不能排 除动力 学暗能 量的可 
能性。 也就 是说， 迄 今为止 人们还 无法判 定暗能 量到底 是宇宙 学常数 还是某 种动力 
学场。 要 想彻底 了解暗 能量的 性质， 还有 赖于今 后十到 二十年 甚至更 长时间 内观测 
数 据的积 累以及 观测 精度的 提高。 


_  I  -  -  -  -  I — I  -  -  I — I  I  I 
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修改 引力论 及其实 验检验 

Modified  Theory  of  Gravity  and  Its  Experimental  Test 

迄今 为止， 基于 爱因斯 坦广义 相对论 的标准 宇宙学 取得了 巨大的 成功。 它能够 
解释 宇宙的 膨胀， 轻 元素的 丰度、 宇宙微 波背景 辐射及 大尺度 结构形 成等。 然而， 
标准宇 宙学也 遇到了 一系列 问题。 由于光 速是有 限的， 在有 限的时 间内， 如 宇宙的 
年龄， 通 过光速 来传递 信息的 空间范 围是有 限的， 即存在 视界。 按照 标准宇 宙学， 
宇宙处 于极早 期时， 宇宙的 视界非 常小， 远远小 于现在 的宇宙 在那个 时候的 尺寸。 
这样 一来， 极早 期宇宙 中存在 许多相 互间信 息无法 交流的 区域， 所以 宇宙如 何达到 
均匀各 向同性 则无法 解释。 为了克 服这个 困难， 就要求 宇宙在 早于原 初核合 成时期 
的极 早期经 历一个 短暂的 超快加 速膨胀 时期， 也称为 暴涨时 期[1]。 另外， 最 近的超 
新星等 天文观 测发现 宇宙正 处于加 速膨胀 [2,3]。 在标 准宇宙 学中， 物 质之间 的万有 
引 力是吸 引力， 所 以随着 宇宙的 膨胀， 物质之 间的引 力会减 小膨胀 速度， 即 宇宙的 
膨胀是 减速膨 胀的。 所 以要实 现加速 膨胀， 爱因斯 坦引力 理论可 能需要 修改。 

另一 方面， 根据广 义协变 原理， 引 力理论 可以写 成里奇 (Ricci) 曲率标 量况的 
任意 函数， 而且引 力的量 子修正 也要求 A 的高 次幂项 出现。 也就 是说， 爱 因斯坦 
引 力需要 修改为 所谓的 /(尺) 引 力等。 在小尺 度上， 即极 高能情 况下， 引力量 子化及 
统一所 有相互 作用的 大统一 理论也 可能修 改引力 理论， 这方面 的理论 有超弦 理论、 
膜理 论等。 目前 的平方 反比引 力定律 被证明 在毫米 尺寸上 还是正 确的， 而在 更小尺 
寸引 力并没 有实验 支持。 最早对 爱因斯 坦广义 相对论 进行修 改是由 布朗斯 (Brans) 
及狄克 (Dicke) 在 1961 基 于马赫 (Mach) 原理而 提出的 标量- 张量引 力理论 [4]。 布朗斯 
和狄克 提出引 力相互 作用除 了由引 力子传 递外， 还存在 一个标 量场来 传递引 力相互 
作用。 马赫原 理认为 惯性起 源于物 体与宇 宙中其 他物质 的相互 作用， 所以质 点的惯 
性质 量与宇 宙的物 质分布 有关。 广义 相对论 并没有 真正实 现马赫 原理， 也没 有给出 
惯 性力的 起源。 布 朗斯- 狄克理 论假设 一个标 量场的 存在， 它代 表宇宙 的物质 分布。 
根 据马赫 原理， 该标量 场会影 响质点 的引力 质量， 这等 同于牛 顿引力 常数依 赖于此 
标 量场。 利用 布朗斯 -狄克 理论及 /(i?) 引力 理论， 暴涨 宇宙模 型可以 在一定 程度上 
被实现 。而 利用 _/(幻 引力理 论来解 释宇宙 现在加 速膨胀 现象的 模型更 是取得 了一定 
的 成功， 该模 型不仅 在强引 力条件 下与天 文观测 结果相 一致， 而且在 弱引力 条件下 
和太 阳系中 的观测 结果一 致[5]。 

除此 之外， 修 改引力 的另一 分支是 修改牛 顿动力 学理论 (M0ND)[6]， 该 理论和 
暗物质 有关。 它 认为牛 顿引力 在星系 和星系 团尺度 上需要 修改， 引力 不简单 地与恒 
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星的加 速度成 正比， 而 应包含 一个修 正项， 这个 理论可 以解释 我们所 观测到 的星系 
旋转 曲线。 该理论 的相对 论推广 有标量 张量矢 量理论 (STVG)[7]。 

通常， 对一个 引力理 论的实 验检验 可以从 如下五 个方面 进行： 弱引 力检验 、强 
引 力检验 (如 双星系 统)、 星 系旋转 曲线、 引力透 镜效应 和引力 波探测 [8]。 其 中弱引 
力 检验包 括两种 近似， 即后牛 顿近似 和弱场 近似。 前者 适合于 由引力 束缚在 一起做 
缓慢运 动的质 点系统 ，因 而与太 阳系检 验密切 相关; 后者 没有要 求质点 做缓慢 运动， 
因而 适用于 处理引 力辐射 问题， 即与 引力波 的探测 相关。 相对 于强引 力检验 和宇宙 
学 检验， 弱引力 检验， 尤其是 后牛顿 近似显 得更为 急迫和 直接。 在后 牛顿近 似检验 
中， 由于 考虑的 是低速 运动， 动 能项是 小量， 因而 可以对 动能做 展开。 利用 各展开 
项的 系数， 爱 丁顿等 人发展 了一套 参数化 的后牛 顿公式 (PPN)。 PPN 共包含 10 个 
参数， 它 们完全 刻画了 引力理 论在弱 场时的 行为。 这些 参数在 不同的 模型中 有不同 
的值， 通 过限制 这些参 数的取 值范围 可以对 理论模 型进行 选择。 强引 力检验 最重要 
的是脉 冲双星 系统。 通 常脉冲 双星的 观测量 可分为 三类： 第一类 是非轨 道参数 ，如 
脉冲 周期和 它的变 化率， 以及脉 冲星的 位置； 第二类 是开普 勒参数 (即 轨道参 数)， 
如离 心率、 轨道 周期、 半 长轴大 小等； 第三 类是后 开普勒 参数， 与后牛 顿近似 类似， 
这 类参数 包含着 对上面 参数的 修正， 如脉冲 周期的 修正、 轨道 周期的 修正等 共五个 
参数。 通 过对这 些参数 的观测 可以对 理论模 型进行 检验。 星系 旋转曲 线也是 检验引 
力 理论一 个直接 而有效 的方法 ，一 个成功 的引力 理论应 该可以 对星系 的旋转 曲线做 
出合理 地解释 。引力 透镜效 应包括 星系与 星系之 间的透 镜效应 和较大 尺度的 星系团 
X 射线 动力学 透镜， 不同的 引力模 型会对 光线偏 折产生 不同的 影响从 而产生 不同的 
透镜 效应。 此外， 引力 理论还 可以通 过引力 波探测 来加以 检验。 根据 广义相 对论， 
时 空受到 扰动会 产生引 力波， 引力波 的信号 携带着 波源的 信息， 不同 的引力 理论对 
同 一个波 源有不 同的引 力波频 谱值， 通过 对引力 波进行 探测， 可以甄 别引力 模型。 
目前 世界上 最重要 的引力 波探测 实验是 美国的 LIGO 项目 [9] 和欧 洲的 VIRGO[1()] 项 
目以及 日本的 TAMA 项目 [11]， 但由 于仪器 灵敏度 太低， 加之引 力波信 号太弱 ，难 
以 从背景 噪音中 分辨出 引力波 信号， 因此 目前还 未能确 切地探 测到引 力波。 另外， 
通过 微波背 景辐射 中的张 量模及 极化磁 (B) 模的探 测也是 对引力 波的间 接探测 [12]。 
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Does  There  Exist  Interaction  between  Dark  Matter  and  Dark  Energy? 


威 尔金森 (Wilkinson) 微 波各向 异性 探测器 (WMAP)[1 '  2] 的 观测 结 果告诉 我们， 
星系、 恒星、 气体和 尘埃等 可见物 质只占 了宇宙 总能量 密度的 4%， 宇宙的 大部分 
由 我们看 不到的 暗物质 (占 23%) 和暗 能量构 （73%) 成的。 因此， 暗能 量和暗 物质主 
宰 着宇宙 未来的 命运。 暗物 质既不 发光， 也不反 射光， 但 是有显 著的引 力效应 。中 
微子就 是一种 暗物质 粒子， 然 而它在 暗物质 的总量 中只占 了十分 微小的 比例。 绝大 
多数 暗物质 是冷暗 物质， 迄 今为止 科学家 还不清 楚它们 究竟是 什么。 理论物 理学家 
猜测 ，冷 暗物 质可能 是轴子 (axion) 和中性 伴随子 (neutralino) 。暗 能量则 具有正 的能量 
密 度和负 压强， 因而 它的状 态方程 不同于 普通物 质的状 态方程 。 尤其 是暗能 量的压 
强是 负的， 从而 导致它 会产生 一种排 斥力来 驱动宇 宙加速 膨胀。 近 年来， 人 们提出 
了 许多种 暗能量 的理论 模型， 最常见 的有宇 宙常数 模型、 quintessence、 phantom 和 
tachyon 等 标量场 模型。 但 是直到 现在， 人 们尚未 弄清楚 暗能量 的本质 到底是 什么。 

普 通的物 质之间 是存在 相互作 用的， 那么， 暗物 质和暗 能量之 间有相 互作用 
吗？ 这 是一个 非常有 意义的 问题。 如果暗 物质和 暗能量 之间存 在相互 作用， 那么这 
种相互 作用是 怎样产 生的， 它的本 质又是 什么， 它又 会产生 哪些新 的观测 效应？ 这 
些 问题都 有待人 们进一 步深入 地研究 。暗 物质和 暗能量 之间的 相互作 用可以 为缓解 
宇宙 学中的 巧合性 问题 (coincidence  problem) 提供一 个新的 机制。 所谓 巧合性 问题， 
是指为 什么今 天宇宙 中的暗 物质和 暗能量 的能量 密度位 于同一 个数量 级上。 根据爱 
因斯坦 的引力 理论和 Friedmann 标 准宇宙 模型， 暗物 质和暗 能量的 能量密 度随宇 
宙时 间的演 化并不 相同。 今天 要想让 它们处 于在同 一数量 级上， 就必 须在宇 宙早期 
精调 (fine-tune) 暗 能量密 度到一 个难以 接受的 程度。 如 果暗物 质和暗 能量之 间存在 
相互 作用， 巧 合性问 题则有 望得以 解决。 因为 在它们 之间的 相互作 用下， 暗 物质和 
暗能 量的能 量密度 随时间 的变化 不仅取 决于它 们独自 的演化 ，而 且还 取决于 它们之 
间 的相互 转化。 如果暗 物质的 能量密 度随时 间的衰 减比暗 能量的 要快， 那么 通过它 
们之间 的相互 作用， 可以使 暗能量 转化为 暗物质 的数量 比暗物 质转化 为暗能 量的要 
多。 即从总 体效果 来讲， 是暗 能量转 化为暗 物质。 反之， 若是 暗物质 的能量 密度随 
时 间的衰 减比暗 能量的 要慢， 则 总体效 果是暗 物质转 化为暗 能量。 从 而使今 天的暗 
物 质和暗 能量的 能量密 度保持 在同一 个数量 级上。 

宇宙目 前公认 的年龄 137 亿年。 毫无 疑问， 宇宙在 任何红 移时的 年龄应 该比它 
包 含的星 体的年 龄要大 。但 是许多 暗能量 模型在 这一点 上却遭 遇到了 一些古 老星体 
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的 挑战。 例如， 据天文 观测， 类星体入?厘08279+5255在红移为2  =  3.91时的年龄 
为 21 亿年 [3]。 但 是根据 常用的 宇宙常 数-冷 暗物质 (lambda-cold  dark  matter) 模型， 
算出 宇宙在 z  =  3.9 时的年 龄只有 16 亿年 [4]。 这 意味着 宇宙在 当时的 年龄竟 然比类 
星体 APM08279+5255 的 要小！ 对于 其他的 暗能量 模型， 也都 会得出 类似的 结论。 
最近， 人们 研究了 与暗物 质存在 相互作 用的全 息暗能 量模型 [5]， 发现 当耦合 参数取 
适当 值时， 类星体 APM08279+5255 在 红移为 z  =  3.91 时的年 龄比宇 宙在当 时的年 
龄要小 。他 们的 研究成 果为解 决这类 古老的 类星体 的年龄 问题提 供了一 个新的 尝试。 

理论 分析表 明暗能 量和暗 物质之 间的相 互作用 会改变 宇宙微 波背景 (cosmic 
microwave  background) 温 度各向 异性中 声学峰 (acoustic  peaks) 的 位置和 幅度。 此外， 
它还 会影响 大尺度 时背景 光子穿 越随时 间变化 的引力 势讲时 产生的 Integrated 
Sachs- Wolfe(ISW) 效应。 因此， 我们可 以利用 宇宙微 波背景 辐射、 重 子声学 振荡以 
及 超新星 等天文 观测数 据来判 断暗能 量和暗 物质之 间是否 存在相 互作用 。同 时还可 
以 进一步 限定其 中的耦 合参数 。研 究结果 显示相 互作用 的暗能 量模型 与观测 数据吻 
合相当 好[1'  l  6]， 对耦 合参数 的限定 结果也 表明在 一个标 准方差 (kr) 的置信 区间内 
我们完 全可以 相信暗 能量和 暗物质 之间转 化的总 体效果 是从暗 能量转 化为暗 物质。 

尽 管暗物 质和暗 能量之 间相互 作用的 研究取 得了一 些可喜 的进展 ，但是 还存在 
许多 问题。 首先， 暗物 质和暗 能量之 间的相 互作用 的具体 形式是 什么？ 由于 人们还 
未弄清 楚暗物 质和暗 能量的 本质， 因此人 们研究 所采用 的相互 作用形 式绝大 多数都 
是唯 象的， 而 且形式 也多种 多样。 这些相 互作用 形式都 被假设 为暗能 量和暗 物质的 
能量 密度的 函数。 但是 人们对 形成这 种相互 作用形 式的物 理机制 不是十 分清楚 。最 
近， 人们已 经开始 尝试着 从物理 上构建 暗物质 和暗能 量之间 的耦合 项形式 [7〜1G] 。例 
如， 有 人从热 力学角 度研究 了全息 暗能量 和暗物 质之间 的相互 作用。 他们假 设相互 
作用 是平衡 态上的 涨落， 并利用 热力学 涨落产 生的对 平衡态 熵的对 数修正 ，构 建出 
了相互 作用的 物理表 述[7 〜 1G]。 此外， 从场论 的观点 出发， Amendola 等应用 
quintessence 场 与普通 的标量 场之间 耦合， 讨论 了暗物 质和暗 能量之 间的相 互作用 [7 〜 10]。 
Micheletti 等 [7~1Q] 还 给出一 个描述 暗物质 和暗能 量之间 的相互 作用的 Lagrangian 量， 
其 中暗物 质用费 米场来 表示， 暗 能量用 玻色场 来描述 。从 Lagrangian 量出发 ，他 
们 得到了 一个暗 物质和 暗能量 之间的 相互作 用形式 ，并 且它的 形式与 常用的 唯象耦 
合形 式非常 相似。 这些尝 试对研 究暗物 质和暗 能量之 间的相 互作用 是非常 有意义 
的。 然而 要想真 正理解 暗物质 和暗能 量之间 的相互 作用， 归根 到底， 我们还 须弄清 
楚暗物 质和暗 能量的 本质。 
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宇 宙学数 值模拟 

Cosmological  Simulation 

宇宙学 数值模 拟是星 系宇宙 学研究 大领域 一个非 常重要 和活跃 的分支 。本 学科 
的主 要研究 手段是 结合理 论模型 和天文 观测， 通 过在超 级计算 机上实 现大规 模数值 
模拟， 进 而取得 对宇宙 中的天 体形成 和演化 的基本 规律的 认识。 本学 科的主 要优点 
是可以 通过在 巨型计 算机上 重现多 尺度、 高度非 线性、 高 度复杂 的物理 过程， 从而 
可以 研究一 些纯解 析工作 无法进 行研究 的天文 和天体 物理学 现象。 

伴随着 计算机 的诞生 ，宇 宙学数 值模拟 发源于 20 世纪 60 年代 。在 八九十 年代， 
经历了 一个蓬 勃发展 的过程 ，它在 20 世纪 排除宇 宙学热 暗物质 模型并 建立起 当今标 
准 的冷暗 物质宇 宙学模 型的过 程中做 出了不 可替代 的贡献 。在当 今的“ 精确宇 宙学” 
时代， 宇 宙学数 值模拟 既在理 论研究 方面又 在指导 天文观 测方面 发挥着 巨大的 
作用。 目前 不仅仅 局限于 早期单 纯的多 体模拟 [1] (如图 1)， 重子 的流体 力学过 程也能 
够得到 很详细 的模拟 了[2]。 我们可 以利用 它既可 以研究 暗物质 占主导 地位的 
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图 1 宇宙 暗物质 分布的 数值模 拟图。 
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宇宙 大尺度 结构、 宇宙暗 能量的 影响、 宇宙 暗物质 分布， 还能 研究重 子物质 物理过 
程 非常重 要的天 体形成 过程， 比如宇 宙第一 缕光、 宇宙中 星系的 形成和 演化、 宇宙 
再电离 过程、 超大质 量黑洞 形成和 演化、 星 系间物 质分布 和化学 成分、 类星 体的性 
质等 。可 以说， 宇宙学 数值模 拟目前 已经几 乎延伸 到星系 宇宙学 的各个 研究领 域了， 
它对整 个星系 宇宙学 的推动 也是巨 大的。 在 今后的 十到二 十年， 国际 天文学 领域将 
投 入运行 一些大 的观测 设备， 这 些设备 主要将 涉及探 究宇宙 中暗物 质和暗 能量性 
质、 宇宙 再电离 历史、 高红移 宇宙、 星系 形成与 演化。 进行这 些大规 模天文 观测需 
要进行 预研究 和模拟 观测， 将 会对计 算星系 宇宙学 在相应 领域有 巨大的 需求。 计算 
宇宙学 也会朝 着规模 更大、 解析度 更高、 包含更 为详尽 和更具 有真实 物理过 程的方 
向 发展， 同时也 对超级 计算机 的计算 能力提 出新的 要求和 挑战， 相应 需研究 的科学 
问 题为。 

(1)  宇宙暗 能量的 测量。 宇宙 学暗能 量的测 量需要 极高的 宇宙大 尺度结 构演化 
的理 论预言 精度， 这只 能由高 精度、 多样本 的大尺 度宇宙 学模拟 来辅助 完成。 这种 
模拟 需要极 高的计 算软件 要求， 如改 进计算 AM 本模拟 的方法 和海量 数据处 理的方 
法， 也 有很高 的硬件 要求， 如 内存、 CPU、 快速 连接网 络以及 海量存 储等等 。目前 
国际 上正在 计划开 展万亿 (1012) 粒子的 模拟， 这个 模拟需 要万颗 以上处 理器、 80TB 
的 内存和 2.0PB 的硬盘 输出。 

(2)  宇 宙再电 离过程 研究。 对 宇宙再 电离过 程的研 究既需 要较准 确的星 系形成 
模拟 又需要 精确的 计算辐 射转移 方程。 两个过 程互相 影响、 十分 复杂， 对计 算机的 
要 求也相 当高， 也是世 界上未 解决的 难题。 但随 着计算 机硬件 发展和 不远未 来观测 
结果 提供的 约束， 该 领域的 研究应 该能够 取得突 破性的 进展。 

(3)  星系 形成和 演化。 研 究星系 形成和 演化的 物理过 程需要 非常详 尽的、 包括 
流 体力学 的数值 模拟。 这类 模拟因 为本身 考虑很 多物理 过程， 所以对 计算机 硬件要 
求 很高。 

目 前国际 上超级 计算机 计算能 力已经 超过千 万亿次 (p  flops) 水平， 我国 的千万 
亿次计 算机也 在研制 之中。 未来 我们需 要进行 10 万亿 (1013) 粒 子规模 的宇宙 学多体 
数值 模拟， 那么 需要万 万亿次 (10  p  flops) 计算 能力的 超级计 算机， 对 内存、 计算机 
网络 技术、 数据输 入输出 和储存 技术都 提出了 重大的 挑战。 单 纯使用 CPU 的计算 
机需 要巨大 的电能 消耗， 绿色 计算将 逐渐成 为新的 主流， 具有 多种低 能耗的 加速部 
件 (如 FPGA、 GPU、 Cell 等) 的 混合型 超级计 算机系 统在数 值模拟 方面很 有应用 
前景。 

可以 预见， 随着计 算机技 术的快 速发展 和理论 研究的 深入， 宇宙 学数值 模拟将 
有很大 的发展 空间， 并将作 为重要 的研究 工具， 在未来 的星系 宇宙学 相关研 究领域 
中发挥 重要的 作用。 
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单个 星系形 成的数 值模拟 

Numerical  Simulation  of  a  Single  Galaxy 

星系是 我们观 测宇宙 的基本 组成部 分之一 。我 们所 在的银 河系就 是我们 可观测 
到 的宇宙 1011 星系中 一员。 星系 是个靠 自引力 束缚的 系统， 它内部 成分包 括恒星 
及其 遗迹、 气体、 尘埃， 当然 最多的 还是暗 物质。 

根据 形态学 划分， 星系最 主要被 划分为 三种。 中心区 最亮， 亮 度向边 缘递减 
的， 整体呈 圆球形 的椭球 形的叫 做椭圆 星系； 具有旋 涡结构 的漩涡 星系； 外形不 
规则， 没有明 显的核 和旋臂 ，没 有盘状 对称结 构或者 看不出 有旋转 对称性 的星系 
的 不规则 星系。 在全 天最亮 星系中 ，不 规则星 系只占 5%。 


左： 漩涡 星系； 中： 椭圆 星系； 右： 不规 则星系 （图 片来 自互联 网）。 


计 算机模 拟是研 究复杂 系统一 个非常 强大的 工具。 如 果我们 知道事 件发生 
的初始 条件， 并且如 果我们 对事件 也有相 当完备 的数学 描述， 我 们理论 上可以 
借助 计算机 模拟对 该事件 发生过 程以及 其随时 间的演 化轨迹 有精确 的描述 。计 
算机模 拟在宇 宙结构 形成上 已经有 很多成 功的算 例了。 20 世纪八 九十年 代关于 
宇宙 学热、 冷 暗模型 争中， 计 算机模 拟在最 终确定 目前标 准冷暗 物质宇 宙学模 
型起 了不可 替代的 作用。 在目 前精确 宇宙学 时代， 计算机 模拟在 星系宇 宙学研 
究当 中更是 扮演着 越来越 重要的 角色。 

在宇宙 结构形 成中， 暗物质 所提供 的引力 场的作 用的贡 献是占 主导地 位的， 
一旦 给定宇 宙初始 条件， 我们 原则上 可以利 用引力 定律对 宇宙的 结构演 化给出 
明确的 预言。 这 可以通 过对宇 宙密度 场作离 散化， 然后利 用多体 模拟来 实现。 
多体模 拟涉及 个 计算， 在 没有简 化和快 速算法 的话， 宇 宙学模 拟是个 空想。 
科 学家们 目前已 经发展 出一些 成熟的 算法， 例如， P3M 以及 Tree 算法可 以既精 
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确又快 速计算 AM 本 自引力 作用。 这些算 法通常 可以把 AWV 计算 简化为 Nx\n(N) 
次 计算， 大 大简化 了计算 强度， 使得 我们对 宇宙大 尺度结 构演化 有了较 为精确 
的 认识。 

但是， 我们 观测到 的星系 是其重 子物质 部分， 模拟星 系形成 必须考 虑重子 
物质的 作用。 在宇宙 早期， 重子物 质以气 态形式 存在。 所以 在引力 之外， 在模 
拟星 系形成 过程中 我们必 须考虑 气体动 力学。 关于 宇宙学 模拟的 气体动 力学算 
法 大概有 两种， 即光 滑粒子 和格点 法流体 力学。 两 种方法 各有自 己的优 缺点。 
例如， 光滑 粒子方 法本身 具有拉 格朗日 特性， 所以 模拟过 程中的 精度是 自适应 
的， 即 模拟精 度在高 密度区 域自动 变高， 在低密 度区域 较低。 这 给模拟 带来了 
很多 便利。 它另 外一个 优点是 易于添 加各种 对星系 形成模 拟有用 的物理 过程。 
格 点法呢 则具有 在精确 解析流 体力学 冲击波 过程和 对流体 力学的 各种不 稳定性 
解析 能力有 较大的 优势。 

但 是星系 形成过 程是一 个非常 复杂的 过程， 单 纯考虑 引力和 流体力 学可以 
较好 描述宇 宙结构 在不太 小结构 上的动 力学。 星系 形成的 主要物 理过程 涉及由 
非常 小尺度 下作用 的恒星 形成。 但因 为恒星 形成所 涉及的 物理过 程太多 ，以目 
前 的计算 能力， 我们目 前对恒 星形成 的直接 模拟还 是无能 为力。 所以我 们目前 
还 只能结 合理论 模型以 一种近 似的、 唯 象的方 式来模 拟和描 述恒星 形成。 众所 
周知， 恒 星是演 化的。 它们中 的多数 将通过 超新星 的爆发 而结束 它们的 生命。 
超新 星的爆 发会释 放大量 能量， 然 后产生 星风和 喷流， 在 星际介 质中激 发冲击 
波。 最 后所导 致的结 果是， 暗晕 里的一 些气体 将被抛 出束缚 体内， 这将 会降低 
星系 内的恒 星形成 效率。 这些 重要的 物理现 象都可 以在用 数值模 拟唯象 的来描 
述， 但目 前对这 些物理 的观测 尚不足 被用来 对各种 物理模 型进行 很强的 限制。 
所以目 前世界 上不同 研究小 组在程 序里实 现这些 物理过 程中， 在 物理参 数甚至 
物理过 程本身 分歧都 较大， 模 拟的结 果在很 多物理 细节上 也不尽 相同。 所以单 
个星系 的数值 模拟还 是个大 难题， 虽 然世界 上这样 的模拟 很多， 但在各 种物理 
属 性上和 观测 相符 的几乎 没有。 

其中的 一个非 常显著 的问题 是盘星 系形成 问题。 我们 在前面 提到， 宇宙大 
多数 星系都 是有盘 状结构 的漩涡 星系。 在目前 框架里 星系形 成标准 模型下 ，星 
系盘的 形成是 一个很 自然的 过程。 宇 宙的大 尺度密 度扰动 导致暗 晕以及 其内部 
的气体 具有角 动量。 吸 积到暗 晕的气 体会在 辐射光 子而耗 散其内 能过程 中渐渐 
坍缩 到暗晕 中心。 在此 过程由 于保持 角动量 守恒， 气体最 后会在 暗晕中 心形成 
一个星 系盘。 但从 20 世纪 90 年代 以来， 科 学家们 从来每 人可以 在计算 机上重 
演一 个漩涡 星系的 形成。 在目 前的比 较好的 数值模 拟里， 我们确 实可以 看到盘 
的 形成。 但观 测里的 盘星系 相比， 数值模 拟里形 成的盘 太小， 太厚。 这 个难题 
被 称作是 标准宇 宙学模 型里的 角动量 灾难。 后 来人们 发现， 在模 拟里面 之所以 
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没 有形成 盘的原 因是， 数值模 拟中气 体在高 红移冷 却效率 很高而 导致恒 星形成 
效率 太高。 在高红 移形成 的星系 盘在星 系等级 成团过 程中被 打散。 最后 到了较 
低 红移时 候已经 没有足 够的气 体来形 成星系 盘了。 

针 对这个 问题人 们提出 了一些 方案。 这些方 案都有 一个共 同点， 即 抑制高 
红 移时候 的高恒 星形成 效率。 如在 Ekeetal. 的模拟 中[2]， 他们 在红移 1 之前人 
为 的不允 许气体 冷却以 及恒星 形成； 在 Okomato  et  al. 的模拟 中[4]， 增加 高红移 
超新星 的反馈 作用， Sommer-Larsen[3] 用温 暗物质 宇宙学 模型。 在 这些模 拟中因 
为 高红移 恒星形 成得到 抑制， 致使在 低红移 时候暗 晕中还 相对含 有相当 多的气 
体， 这些 冷气体 在坍缩 过程保 持了角 动量， 便在这 些模拟 的最后 形成了 和观测 
相对 比较类 似的星 系盘。 但这 些模拟 在物理 上都作 了一些 人为的 假设， 所以是 
否合 乎现实 物理观 测尚有 待观测 进一步 确认。 

总之， 对我 们所观 测到的 宇宙的 基本组 成单元 —— 单 个星系 的数值 模拟在 
目前还 是世界 上一个 难题。 
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弱引 力透镜 宇宙学 

Weak  Gravitational  Lensing  Cosmology 

公元 2000 年， 四个独 立的科 研团队 在世界 上首批 成功测 量到了 随机天 区中的 
弱引力 透镜现 象[1]。 这 些引力 透镜信 号非常 微弱， 只能 通过统 计方法 从巨大 的噪音 
中提取 出来， 所以 被称为 弱引力 透镜。 2000 年 的首批 测量， 标志着 弱引力 透镜宇 
宙学 由理论 研究阶 段跨入 观测应 用阶段 。无独 有偶， 宇宙微 波背景 的偏振 (2002 年)、 
重子声 波振荡 (2005 年)、 星系红 移畸变 (2001 年) 等宇宙 学主要 探针也 都是在 21 世 
纪初首 次成功 探测， 标志 着精密 宇宙学 时代的 开始。 

引力透 镜是广 义相对 论的基 本预言 之一。 按照 广义相 对论， 宇宙 中的物 质分布 
决定 了宇宙 的时空 几何。 一个直 接推论 就是， 物 质分布 的不均 匀性导 致宇宙 时空背 
景产生 扰动， 从 而扰动 了光线 传播的 时空测 地线。 结果 就是背 景天体 (源) 发 出的光 
线 被透镜 天体导 致的时 空扰动 偏折， 由此发 生的一 系列现 象跟光 学透镜 类似， 因此 
被称 为引力 透镜。 它造 成源天 体形状 的改变 (cosmic  shear)、 源 天体数 目密度 的改变 
(cosmic  magnification)、 宇宙 背景各 向异性 / 非高 斯性 (见 本书 范祖辉 “ 宇宙微 波背景 
的 引力透 镜效应 ”）、 天 体亮度 的变化 (见 本书 “Machos 和 微引力 透镜” ）等 可观测 
现象 。广 义相对 论创立 之后的 第一个 验证日 食试 验测量 到的太 阳对于 背景恒 星光线 
的 偏折， 本质 上就属 于弱引 力透镜 范畴。 


图解： 弱引力 透镜示 意图。 因为 宇宙中 物质分 布的不 均匀， 宇宙的 时空度 规存在 扰动。 光线按 照实际 
的 测地线 (即途 中弯曲 的光子 路径) 传播， 而不是 均匀宇 宙中的 测地线 (形象 地说， 直线) 传播。 形象 地说， 
就是 引力导 致光线 偏折， 导致引 力透镜 效应。 图片 来源： 

http://www.lsst.org/Science/irnages/DarkMatter2.jpg。 
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因 为信号 微弱， 宇 宙学尺 度上的 弱引力 透镜测 量非常 困难， 这里 以目前 最成熟 
的 cosmic  shear 测 量为例 说明。 测量 cosmic  shear 的关键 是测量 星系的 形状。 首先， 
源星系 要足够 远才能 产生足 够大的 弱引力 透镜和 星系形 状改变 。而即 使是对 于红移 
1 的 星系， 引力 透镜造 成的形 状改变 也不过 1% 左右； 星系本 身不是 圆的， 椭率的 
弥散是 30% 左右 。也 就是说 ，即使 没有任 何其他 的测量 误差， 也要约 900((30%/1%)2) 
个红移 1 的星系 才能达 到信噪 比一； 红移 1 的星 系不仅 暗淡， 而且只 有几个 角分大 
小。 大气 扰动等 造成图 像模糊 (seeing)， 无 法观测 0.6-1 个角分 以下的 细节。 望远 
镜本身 光学缺 陷和光 度测量 误差进 一步加 剧了星 系形状 (与 弱引力 透镜无 关的) 的 
畸变。 如何扣 除这些 效应， 是一 直到今 天都没 有完全 解决的 难题， …… ， 因 为这些 
困难， 一直到 2000 年才 成功实 现了随 机天区 中弱引 力透镜 cosmic  shear 的 测量。 

而 cosmic  magnification 和 CMB  lensing 等只 是通过 跟 大尺度 结构的 互相关 信号而 
间 接得到 初步确 认的。 

目前正 在进行 的弱引 力透镜 项目， 例如 CFHTLS(Canada-France-Hawaii 
telescope  legacy  survey), 与 2000 年的初 步测量 相比， 在 精度和 跨度上 都有了 显著 
提高。 而计 划中的 项目， 例如  DES  (dark  energy  survey) ,  Pan-Starrs,  LSST  (large 
synoptic  survey  telescope),  Euclid (欧 洲的空 间宇宙 学望远 镜)、 平 方千米 天线阵 (SKA) 
等最 终能够 测量深 达红移 3 〜 4、 多 达几十 亿星系 的弱引 力透镜 效应。 

引力 透镜在 宇宙学 上有着 重要的 意义。 （1) 因为引 力透镜 的信号 只取决 于总物 
质 (重 子物 质加暗 物质) 分布， 而暗 物质又 是物质 的主要 成分， 所以它 是探测 暗物质 
2 维 (沿 视线 投影) 分布 的主要 工具。 通过 lensing  tomography 的 应用， 能够进 一步恢 
复出暗 物质的 3 维 分布。 公元 2007 年， 通过 COSMOS 的 观测和 分析， 得 出了世 
界上 第一批 3 维暗物 质分布 图并验 证了物 质结构 的演化 [2]。(2) 因为弱 引力透 镜的信 
号取决 于宇宙 大尺度 结构的 演化， 而结构 的演化 又受到 暗能量 的巨大 影响， 所以弱 
引力 透镜提 供了探 索暗能 量的关 键途径 [3]。 （3) 顾名 思义， 弱引 力透镜 是一种 引力现 
象， 因此是 在宇宙 学尺度 上检验 广义相 对论的 主要工 具之一 [4]。 

但是 ，目 前弱引 力透镜 宇宙学 的测量 方法和 理论计 算的精 度都无 法与下 一代弱 
引力透 镜巡天 的能力 匹配。 目前， 弱引力 透镜主 要是通 过源星 系形状 的改变 (cosmic 
shear) 来测 量的， 对于下 一代弱 引力透 镜巡天 来说， 存在 几个不 可忽略 的系统 误差。 

(1)  望远 镜点扩 散函数 (即 望远镜 光学系 统不完 美性造 成的天 体形状 改变) 修正 方法。 
对于 cosmic  sheai •弱引 力透镜 测量方 法来说 ，修正 望远镜 点扩散 函数是 关键步 骤[5]。 

(2)  源 星系形 状关联 (intrinsic  alignment)。 源 星系的 形状一 般偏离 圆形， 存在 一定椭 
率， 是 cosmic  shear 测量的 噪音。 如 果椭率 是完全 随机分 布的， 该噪 音可以 从统计 
上 修正， 不造 成系统 误差。 但是 星系形 成理论 表明， 源 星系形 状可能 与大尺 度结构 
存在 关联， 从而 该噪音 不仅自 身存在 关联， 而且 和弱引 力透镜 信号相 互关联 ，目前 
无法从 统计上 完全修 正[6]。 （3) 弱引力 透镜的 强度与 宇宙学 有关， 也与 源星系 的红移 
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有关 。红移 测量误 差会导 致对宇 宙学参 数限制 的误差 。对 大规模 引力透 镜巡天 来说， 
红 移测量 主要通 过比较 多色滤 光片的 星系光 度来粗 略得到 (即 光度红 移)， 目 前的精 
度 还有待 提高。 

弱 引力的 精确理 论计算 存在两 个主要 困难。 （1) 非线性 效应。 弱 引力透 镜的主 
要信号 来源于 非线性 区域。 非 线性效 应导致 这一区 域的弱 引力透 镜精确 、快 速计算 
(包 括数值 模拟) 存 在很大 困难。 暗能 量的成 团性、 有 质量中 微子、 修改 引力论 、原 
初非高 斯性等 都加大 了上述 困难。 （2) 天 体物理 机制。 目前， 通 过高精 度数值 模拟， 
我 们能够 在宇宙 学尺度 上对引 力相互 作用进 行从第 一性原 理出发 的较精 确计算 。但 
是 重子物 质还受 到其他 天体物 理机制 的影响 ，导 致其分 布在小 尺度上 与暗物 质分布 
出现不 可忽略 的偏差 [7]。 但是， 这 些天体 物理机 制非常 复杂， 目前 难以在 1% 的精 
度上 量化其 影响。 

新 一代弱 引力透 镜巡天 项目对 弱引力 透镜的 测量和 理论提 出了极 高要求 。如何 
改 进弱引 力透镜 的测量 方法、 数据 处理方 法和和 理论计 算以达 到相应 精度， 是弱引 
力透 镜宇宙 学的难 点和主 要研究 方向。 

参 考文献 


[1]  Refregier  Alexandre.  Weak  gravitational  lensing  by  large-scale  structure.  Annual  Review  of 
Astronomy  &  Astrophysics ， 2003,  41,  645-668. 

[2]  Massey  Richard,  et  al.  Dark  matter  maps  reveal  cosmic  scaffolding.  Nature,  2007,  445(7125)： 
286-290. 

[3]  Albrecht  A,  et  al.  Report  of  the  dark  energy  task  force.  2006,  arXiv:astro-ph/060959 1 . 

[4]  Jain  B,  Zhang  P.  Observational  tests  of  modified  gravity.  Physical  Review  D,  2008 ,  78(6) : 
063503. 

[5]  Massey  R,  et  al.  The  shear  testing  programme  2:  factors  affecting  high  precision  weak  lensing 
analyses.  Monthly  Notices  of  Royal  Astronomical  Society,  2007,  376(1)：  13-38. 

[6]  Hirata  C,  et  al.  Intrinsic  galaxy  alignments  from  the  2SLAQ  and  SDSS  surveys:  luminosity  and 
redshift  scalings  and  implications  for  weak  lensing  surveys.  Monthly  Notices  of  Royal 
Astronomical  Society,  2007,  381(3)：  1197-1218. 

[7]  Jing  Y,  et  al.  The  influence  of  baryons  on  the  clustering  of  matter  and  weak-lensing  surveys. 
The  astrophysical  Journal,  2006,  640(2)：  LI  19-122. 


撰 稿人： 张鹏杰 

中 国科学 院上海 天文台 


重子声 波振荡 和精密 宇宙学 


•  495  • 


重子声 波振荡 和精密 宇宙学 

B  ary  on  Acoustic  Oscillations  and  Precision  Cosmology 

公元 2005 年， D.Eisenstein 等对斯 隆星系 巡天中 分布于 2(Gpc//03 巨大 体积里 
的约 4.7 万 个亮红 星系完 成了成 团性分 析®。 成 团性分 析常用 的数学 工具是 关联函 
数， 描述 距离为 r 的星系 对的数 目相对 于均匀 样本的 偏离。 数据 显示， 关联 函数随 
着 r 减小， 表示宇 宙在大 尺度上 趋向于 均匀。 然而， 在 r=100Mpc/h 附近， 关联函 
数出 现了一 个明显 的鼓包 [1]。 这个 鼓包的 来源， 就是重 子声波 振荡。 鼓包的 位置， 
即约 100MpC/h， 就是 宇宙的 声视界 这 是一把 宇宙学 家梦寐 以求的 标准量 天尺。 

宇宙 早期温 度高， 所以 重子是 完全电 离的。 因为密 度高， 光子和 电子通 过逆康 
普顿散 射紧密 耦合在 一起， 电子和 离子通 过库伦 散射和 复合- 电离过 程紧密 耦合在 
一起。 因 此重子 和光子 可以当 成一个 统一的 流体， 即重子 -光子 流体来 处理。 在宇 
宙 早期， 该 流体是 相对论 性的， 声速 （即 扰动 传播的 速度） 很大， 是 光速的 
58%(1/V3)0 随 着宇宙 膨胀， 温度 降低， 物 质变为 非相对 论性。 但是 由于辐 射和物 
质存 在的强 耦合， 而辐射 的压强 很大， 导致 重子- 光子流 体中声 速降低 的速度 很慢。 
到宇宙 诞生约 40 万年的 时候， 复 合过程 发生， 重子 -光子 脱耦， 重 子流体 中的声 
速急 剧衰减 到几乎 为零， 扰 动停止 传播， 冻结在 重子流 体里。 

随之冻 结在重 子流体 中的， 是 脱耦时 刻的声 视界这 个特征 尺度。 其物理 尺寸随 
着宇宙 的整体 膨胀被 拉伸， 但是 共动尺 度不再 随时间 改变。 该 尺度的 数量级 估计如 
下。 因为 脱耦之 前的声 速与光 速同数 量级， 声视 界在脱 耦时刻 的物理 尺寸可 以用光 
速乘以 40 万年 (即 脱耦 时刻宇 宙年龄 )=40 万光年 估算。 因为从 脱耦时 刻到今 天宇宙 
膨胀了  1 千 多倍， 所以 声视界 的物理 尺寸拉 伸为约 4 亿 光年。 严格计 算结果 为约等 
于 4.9 亿光年 (用宇 宙学更 常用的 单位表 达为约 150 百 万秒差 距)。 这 个尺度 就是声 
视界 的共动 尺度。 

重子 声波振 荡导致 了一种 特殊的 物质分 布不均 匀性。 统计 上讲， 物质多 的地方 
形成 的星系 就多， 物质 少的地 方形成 的星系 就少。 形象 地说， 声波就 是把两 个地方 
的密度 涨落关 联起来 的物理 机制， 所 以在关 联函数 (描 述关联 强度) 中 对应声 视界的 
尺度 上有一 个超出 的部分 (鼓 包)。 在 20 世纪 70 年代， Peebles  &  Yu、 Sunyaev  & 
Zel’dovich 等 人就已 经意识 到了重 子声波 振荡的 存在。 而 20 世纪 90 年代， 一些宇 
宙学家 (如 D.  Eisenstein, 华裔宇 宙学家 Wayne  Hu,  M.  Tegkark 等) 意 识到， 如果能 


① 这里， A 是量 纲为一 的哈勃 常数， 约等于 0.7,  Gpc 是 十亿秒 差距。 
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够测量 到重子 声波振 荡和声 视界， 我 们就拥 有了一 把新的 宇宙量 天尺。 

不 同于造 父变星 (只 能应用 到大约 5000 万 光年以 内)， 它 能够应 用到百 亿光年 
的距 离上； 不 同于宇 宙微波 背景辐 射只能 测量到 宇宙脱 耦时刻 (最 后散 射面) 的距 
离， 它 可以测 量到宇 宙不同 时刻的 距离， 距离 跨度从 几十亿 光年到 上百亿 光年； 不 
同于 一型超 新星， 它 不仅仅 能够测 距离， 而且能 够直接 测出宇 宙各个 时刻的 膨胀速 
度 (即 哈勃参 量)。 关于这 一点， 直 观的解 释是， 把该 量天尺 平放在 天球上 (垂 直于视 
线方 向）， 测量 它张开 的角度 g， 我们就 得到共 动角距 离乃=&/6。 把它沿 着视线 
方向 放置， 测 量它对 应的红 移间隔 Az， 我们就 得到哈 勃参量 7/(Z)  =  CAz/r5。 距离 
是哈勃 参量的 积分。 所以 跟距离 相比， 哈 勃参量 能够更 加直接 得告诉 我们宇 宙膨胀 
的信 息和暗 物质、 暗 能量的 演化。 更重要 的是， 超新星 的绝对 亮度需 要经验 关系的 
校准 ，从而 存在相 应的不 确定性 ，而 重子声 波振荡 的尺度 能够从 第一原 理严格 计算， 
从而避 免了这 种不确 定性。 

宇 宙微波 背景功 率谱中 显著的 谷峰、 鼓包是 同样的 机制在 光子流 体中的 体现。 
但是， 在大 尺度结 构中， 重 子声波 振荡的 幅度被 大大压 低了， 这主要 是暗物 质造成 
的。 脱 耦时刻 之前， 暗 物质因 为不与 重子- 光子流 体发生 除引力 外的相 互作用 ，它 
的密度 空间分 布不具 备重子 声波振 荡这样 的特征 分布。 又因为 暗物质 的总质 量远大 
于 重子物 质的总 质量， 脱耦 之后， 经过暗 物质和 重子物 质的引 力相互 作用的 调节， 
在总 物质分 布里， 重 子声波 振荡被 大大压 低了。 因为总 物质分 布决定 宇宙的 引力， 
从而决 定宇宙 大尺度 结构， 所以 宇宙大 尺度结 构中的 重子声 波振荡 也被大 大压低 
了， 在物 质功率 谱中， 它造成 的振荡 只有百 分之一 左右。 值 得庆幸 得是， 暗 物质不 
会 改变声 视界这 个特征 尺度。 只 要星系 巡天足 够大， 足 够深， 重子声 波振荡 仍然能 
够 被测量 得到。 

大规 模星系 巡天使 得重子 声波振 荡的测 量成为 可能。 公元 2005 年， 两 个研究 
组分 别在两 度视场 星系红 移巡天 (2dFGRS， 文献 [2]) 和 斯隆星 系巡天 (SDSS) 的星系 
分 布中测 到了重 子声波 振荡。 利 用斯隆 的全部 数据， 上 述结果 得到更 进一步 的确认 
和改善 [3]。 这些结 果测量 的都是 低红移 (0.3 附近) 的距 离和哈 勃参量 的一个 特定组 
合， 精度 10% 左右， 而且 不能进 一步实 现对距 离和哈 勃参量 的分别 测量， 但是已 
经 对宇宙 学施加 了有力 限制。 

2006 年， 因为在 物理原 理上的 干净和 可靠， 暗能 量特别 工作组 (the  dark  energy 
task  force®) 从 诸多暗 能量探 针中筛 选出重 子声波 振荡， 列为暗 能量和 精密宇 宙学的 
四 大探针 之一。 

重子 声波振 荡精密 宇宙学 的难点 有二。 对 重子声 波振荡 来说， 首 先要克 服的是 
宇宙统 计涨落 带来的 误差。 这就要 求星系 巡天足 够大， 足 够深。 目前 的几个 雄心勃 


② 一个暗 能量研 究方面 的权威 专家顾 问组。 
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勃的项 目计划 (ADEPT/JDEM， BigBOSS,  Euclid 等) 测量 2 万平方 度左右 的天区 (即 
约半个 天区) 中 一直到 上百亿 光年外 千万、 甚至 上十亿 量级的 星系。 这 些项目 ，将 
能够 把宇宙 的距离 和膨胀 速度同 时测准 到好于 1% 的 精度。 不仅 如此， 有望 通过其 
他 大尺度 结构的 探针， 例如， 宇宙 中中性 氢的分 布等， 精确 测量重 子声波 振荡。 

显然 ，任 何导致 关联函 数中重 子声波 振荡鼓 包位置 移动的 因素都 是重子 声波振 
荡 宇宙学 的误差 来源。 例如， 宇宙 的非线 性演化 虽然没 有严重 到抹平 重子声 波振荡 
的 地步， 其影响 仍然在 1% 左右。 星系 的偏袒 因子随 尺度的 改变、 红 移畸变 等等， 
都 有类似 幅度的 影响。 这些 因素的 发现、 量化和 修正， 是重子 声波振 荡宇宙 学的主 
要难 点和研 究对象 之一。 
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宇 宙磁场 的起源 

Origin  of  Magnetic  fields  in  the  Universe 

宇宙 中所有 天体， 行星如 地球， 恒星如 太阳， 星系如 银河， 星 系团如 Coma, 
甚至 另类天 体如脉 冲星、 超新星 遗迹、 行星状 星云， 星系 团际介 质等， 现在 都已发 
现磁场 存在的 证据甚 至直接 探测到 了磁场 [1，2]。 长期困 扰物理 界和天 文界的 一个根 
本问 题是， 宇 宙中这 些天体 的磁场 是如何 起源、 如何演 化的？ 

在研 究地球 和太阳 磁场时 ，大 家的注 意力往 往集中 在它们 的磁场 是如何 维持和 
放大， 并 解释各 种观测 到的磁 现象。 关 于磁场 的起源 ，一 般有两 种主要 的理论 假说， 
一种 是原初 起源， 即 磁场是 天体诞 生时就 有的， 至 少有相 当多的 “ 种子” 磁场； 另 
一种是 理论学 家更加 相信的 发电机 (dynamo) 理论 ，认为 天体诞 生时或 诞生前 某种物 
理过 程形成 了一点 点种子 磁场， 然后通 过该天 体的磁 流体力 学过程 将种子 磁场放 
大， 形 成我们 今天所 观测到 的天体 磁场。 磁流体 力学过 程确实 在所有 天体中 存在， 
并在 一定的 条件下 (如 湍流、 涡旋、 扭 曲等动 力学过 程中) 确实 能够放 大和维 持天体 
的磁场 [3]。 天 体中部 分电离 的气体 因为动 力学运 动可能 使得电 荷有一 点点分 离从而 
形成 电场， 该电场 因为随 介质运 动而产 生了我 们需要 的种子 磁场。 这就是 所谓的 
Biermann 电池。 目 前观测 发现， 恒星 和行星 是在分 子云中 形成的 ，正 在形成 恒星的 
分子云 中也确 实存在 大尺度 的磁场 [4]。 这些 磁场确 实可以 压缩和 保存， 成为 所形成 
恒星 的磁场 [5]。 因此， 尽管恒 星和行 星可以 有发电 机放大 和维持 磁场， 但磁 场起源 
问题， 至少是 “ 种子” 磁场 的来源 问题， 可以讲 基本解 决了。 接 下来的 问题是 ，分 
子云 中的磁 场哪里 来的？ 

分 子云是 弥漫星 际介质 中密度 较高、 温度 较低的 区域。 它 是因为 引力或 其他不 
稳定 性导致 的星际 介质气 体聚集 区域。 目 前观测 表明， 分子云 中的磁 场与弥 漫的星 
际介 质中的 磁场密 切相关 [6]， 并且 分子云 中形成 大质量 恒星的 磁场还 与星际 介质的 
磁场 相关。 这 说明， 从弥漫 星际介 质至分 子云， 再至 形成的 恒星， 磁 场有相 当的留 
存和 记忆。 

那么 星际介 质中的 磁场哪 里来的 [2,3]? 有 人提出 ，恒 星星风 可以充 满星际 空间， 
星风携 带的磁 场可以 磁化星 际介质 。其实 这只能 星际空 间非常 小的尺 度上有 一定效 
果。 对于 已经观 测到的 很大尺 度的星 际介质 磁场， 同 样可能 有两种 来源： 一 个是原 
初 起源， 即星系 形成之 前的原 星系云 中就有 磁场， 这些 磁场是 宇宙形 成的早 期产生 
的； 另一种 理论是 星系形 成之初 有一点 点种子 磁场， 经过 星系中 的湍流 和涡旋 (如 
超新 星爆发 吹出的 泡泡、 科里尔 力引起 的扭转 等)、 较差 自转和 其他物 理过程 (如宇 
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宙线 传播) 使磁 场得以 放大和 维持。 我们 一方面 需要更 加详尽 地观测 了解星 系中磁 
场的基 本特征 m; 另一 方面， 需要 利用计 算机模 拟等各 种办法 去调查 星系中 各种物 
理 过程对 磁场和 发电机 机制的 影响。 更大 尺度如 星系际 空间的 磁场， 又是如 何起源 
的[8]? 有人提 出是活 动星系 核喷出 的介质 磁化了 星系际 空间， 也有人 提出是 星系团 
内 的 湍流可 以导致 发电机 机制放 大了星 系团内 的 磁场。 

目前 已经有 观测发 现了早 期宇宙 天体有 非常强 的磁场 ，说 明磁场 可能在 宇宙结 
构形成 初期就 很快成 型了。 宇宙中 的磁场 可能在 复合前 的早期 宇宙中 形成， 也可能 
在复合 后形成 [9，1()]。 如果 是宇宙 复合前 产生的 磁场， 那真 是所谓 的原初 磁场， 能够 
解释 所有天 体的磁 场起源 问题， 但在 暴涨后 至复合 前的宇 宙辐射 期产生 的磁场 ，其 
空间相 干尺度 太小。 暴 涨期产 生的磁 场可以 有相干 的尺度 但强度 太小。 宇宙 早期的 
磁场也 不可能 太强， 即使 发展到 现在也 不过才 1 个微 高斯。 宇 宙早期 的磁场 因其产 
生的洛 伦兹力 和各向 异性应 该对宇 宙结构 形成有 一定的 影响， 比如阻 碍密度 波动的 
增长， 各向异 性的磁 压也会 使早期 宇宙结 构形成 时产生 的引力 波发生 异常。 目前宇 
宙结构 研究非 常重视 冷暗物 质宇宙 模型， 对 磁场的 影响还 没有考 虑过。 
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宇 宙的黑 暗时期 

Cosmic  Dark  Ages 

1. 宇 宙演化 中的黑 暗时期 

宇 宙的黑 暗时期 指的是 从宇宙 大爆炸 结束的 等离子 体复合 (recombination) 到第 
一代恒 星开始 形成的 时期。 在 此之前 的宇宙 中充斥 着较高 能量的 光子， 这些 光子导 
致宇宙 中的普 通物质 —— 主要是 氢和氦 —— 处 在电离 状态。 大爆 炸后约 40 万年的 
时候， 这 些光子 随着宇 宙的膨 胀而逐 渐红移 到红外 波段， 能量不 再足以 电离氢 或氦， 
于是自 由电子 与氢、 氦原 子核构 成的等 离子体 复合为 中性的 原子。 随 着自由 电子的 
消失， 光子 也可以 自由传 播而不 再发生 散射， 宇宙变 得透明 —— 这些 光子最 终红移 
到微波 波段， 成 为我们 今天观 测到的 宇宙微 波背景 辐射。 这时的 宇宙相 当均匀 ，其 
中没有 恒星， 除 了氢、 氦 以及少 量的大 爆炸核 合成时 期产生 的轻核 如氘、 3He、 锂 
外也没 有其他 元素， 因 此称之 为黑暗 时期。 此后， 在引 力的作 用下， 微小 的密度 
扰 动逐渐 增强， 暗物质 坍缩形 成暗物 质晕， 其中质 量较小 的晕内 不会形 成恒星 ，但 
当这 些晕质 量增加 到一定 程度后 (106 〜 108 太阳质 量)， 晕中开 始形成 第一代 恒星， 
这些恒 星发出 的光可 以电离 周围的 气体。 这些恒 星在核 反应中 形成的 一些重 元素也 
可 能在第 一代恒 星演化 末期的 超新星 爆发中 被散入 宇宙， 从而 影响新 的恒星 形成， 
至此 黑暗时 期进入 尾声， 直 到最后 整个宇 宙被再 电离。 如果我 们用传 播到今 天的光 
子发 生红移 的倍数 来表示 时间， 那么 宇宙的 等离子 体复合 发生在 红移约 1100 左右， 
第一代 恒星的 形成则 在红移 20 〜 30 左右 (极 个别最 早形成 的红移 可能达 60)。 不过， 
有时把 第一代 恒星形 成后直 到再电 离之前 也都算 做黑暗 时期。 目前的 观测已 确定再 
电 离至少 在红移 6 之前发 生了， 对 微波背 景辐射 偏振数 据的拟 合表明 再电离 可能发 
生 在红移 10 左右。 
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我 们现有 的天文 观测可 以看到 黑暗时 期之前 的宇宙 (微 波背景 辐射) 或 黑暗时 
期之后 的宇宙 (高 红移的 恒星、 星系、 类星体 等)， 但尚 未能观 测黑暗 时期的 宇宙。 
了解 黑暗时 期的发 生的物 理过程 并进行 观测是 天文学 中重要 的科学 问题。 

2. 黑暗时 期的氢 原子自 旋温度 演化与 21 厘 米信号 

中性 氢原子 能够吸 收或发 射波长 21 厘米的 光子， 因此有 可能用 红移到 不同波 
长的 21 厘米辐 射来观 测黑暗 时期。 由于 原子核 磁矩的 影响， 中性氢 原子中 电子与 
原子核 自旋是 平行或 反平行 的状态 其能量 有微小 的差异 ，这两 个状态 间的跃 迁产生 
或吸 收波长 21 厘米的 光子。 就宏观 而言， 究竟 是吸收 还是发 射取决 于出在 这两种 
状态 的中性 氢原子 的相对 个数。 我 们可以 定义所 谓自旋 温度： 

^1  ―  & -函 kRTs  _  2q~t*/ts 

n0 

上式中 表示 电子自 旋与氢 核自旋 之和为 1 和 0 的 原子的 个数， 因子 3 是由于 
二者不 同的简 并度， 此式定 义了自 旋温度 心。 气体的 温度与 自旋温 度未必 相等， 
因为氢 原子与 背景辐 射的相 互作用 使自旋 温度趋 近背景 辐射的 温度。 只有当 存在物 
理机制 如碰撞 以及对 Lyman  alpha 光子 的散射 使自旋 与原子 运动强 烈稱合 起来的 
时 候二者 才相等 (Lyman  alpha 光 子由于 与氢原 子反复 散射， 其色温 度与气 体温度 
相等， 因此也 导致自 旋温度 趋于气 体温度 一 般来说 自旋温 度是气 体温度 与背景 
辐 射温度 的加权 平均。 

在刚刚 结束氢 原子复 合时期 之后， 气体中 还残存 少量未 复合的 自 由电子 。这些 
电子与 背景辐 射光子 的散射 使气体 温度基 本保持 与背景 辐射温 度 r  =  2.73(1+0 相 
接近， 自 旋温度 此时也 差不多 是同一 数值， 因 此基本 不产生 21 厘米 信号。 在红移 
200 以下， 气体 的温度 偏离背 景辐射 温度， 这被称 为运动 学退稱 (kinematic 
decoupling) , 此后气 体的温 度下降 较快。 这一 时期气 体的密 度还比 较高， 原 子碰撞 
频繁， 因 此自旋 温度接 近气体 温度而 偏离背 景辐射 温度， 产生 21 厘米 信号。 到红 
移 40 左右， 气体变 得比较 稀薄， 碰 撞不再 频繁， 自 旋温度 趋于背 景辐射 温度， 21 
厘米信 号再次 减弱。 以上讨 论的气 体自旋 温度的 演化是 针对基 本均匀 分布的 气体。 
实 际上， 在黑 暗时期 还会形 成一些 暗晕。 在 这些暗 晕内， 气体 的密度 增加、 温度升 
至暗 晕的维 里温度 (几百 开)， 也会产 生一些 21 厘米 信号， 在红移 40 以下这 些信号 
也不会 消失。 

在黑 暗时期 的后期 第一代 恒星开 始形成 后产生 Lyman  alpha 光子 ，使自 旋温度 
再 次偏离 背景温 度产生 21 厘米 信号。 由于气 体的平 均温度 较低， 这 时可能 首先产 
生 21 厘 米吸收 信号。 随后， 气体 逐渐被 恒星和 类星体 产生的 X 射线 加热， 其温度 
上升， 产生 21 厘 米发射 信号。 同时， 恒星、 星系 和类星 体附近 的区域 被电离 ，这 
些区域 由于没 有中性 氢原子 21 厘米信 号也随 之消失 ，因 此通 过观测 21 厘米 可以了 
解 再电离 的历史 过程。 再电离 之后， 星系 间的气 体是电 离的， 没有 21 厘米 信号， 
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但星系 内密度 较高， 有 中性氢 存在， 可 以通过 21 厘 米信号 观测。 

3.  黑暗时 期蕴藏 的宇宙 信息与 21 厘 米观测 

如果 能够观 测黑暗 时期的 21 厘米 辐射， 我 们将获 得大量 宇宙学 信息。 目前人 
们 可以通 过观测 星系分 布来了 解宇宙 的密度 分布， 但是 在结构 形成过 程中， 小尺度 
结 构演化 较快， 首 先进入 非线性 阶段， 非线 性演化 将破坏 原始的 密度分 布信息 ，因 
此对于 较小尺 度的密 度分布 我们的 了解非 常有限 ，而在 黑暗时 期这些 小尺度 信息尚 
未被 非线性 演化所 破坏。 另外， 宇宙的 密度分 布是随 机的， 我 们主要 关注的 是其统 
计特 性如密 度功率 谱等， 由 于观测 的体积 有限， 也造成 了一定 的统计 误差。 如果能 
够观 测黑暗 时期， 可以 大大减 小观测 的统计 误差。 据 估计， 黑暗 时期可 观测约 1016 
个独立 的傅里 叶模， 而相 比之下 CMB 仅 可观测 107 个独立 的傅里 叶模。 宇 宙的原 
初密度 涨落反 映了宇 宙极早 期暴胀 时的物 理过程 ，因此 这样的 观测将 为我们 提供宇 
宙起源 的大量 信息。 

目前， 人 们已经 建造或 计划建 造一些 低频射 电望远 镜观测 21 厘米 信号， 如中 
国的 21CMA, 印度的 GMRT, 欧洲的 LOFAR, 澳大 利亚的 MWA, 美国的 PAPER 
等， 此外 平方千 米级的 射电阵 SKA 也在计 划中， 但这 些计划 主要是 针对再 电离时 
期。 观测 黑暗时 期面临 的困难 很大， 这一 时期的 21 厘 米信号 今天被 红移到 8 〜 40 
米波长 (35MHz 〜 7MHz) ， 地球 电离 层对这 样低频 的射电 信号产 生强烈 的折 射和吸 
收。 为此， 需 要把射 电望远 镜建在 极地附 近或者 空间。 此外， 这一 波段存 在大量 
的人 工电磁 干扰， 也必须 想办法 避免。 目 前美国 已提出 未来在 月球背 面建立 低频射 
电天 线阵列 。 同时， 宇宙线 电子在 银河系 磁场中 运动产 生同步 辐射， 造成在 低频时 
很强 的背景 噪声， 尽管 这一噪 声是光 滑的， 原则 上可以 扣除， 但这需 要极高 的灵敏 
度， 因此 所需的 天线面 积也非 常大， 也 造成了 观测的 困难。 

4.  暗 物质衰 变和湮 灭对黑 暗时期 的影响 

通常 在研究 黑暗时 期的时 候假定 暗物质 只通过 引力起 作用。 但是， 暗物 质也有 
可 能发生 湮灭或 衰变， 这样它 有可能 释放出 能量影 响电离 历史。 例如， 只要 暗物质 
中 的极少 一部分 衰变了 ，也 足以提 供能量 在黑暗 时期再 次电离 宇宙， 这是因 为这时 
的宇 宙变稀 薄了， 因此 较复合 时期更 容易被 电离。 同时， 气体 也会被 加热到 较高的 
温度。 利用 这一效 应可以 限制暗 物质的 衰变。 

暗 物质的 湮灭速 率正比 于暗物 质密度 的平方 ，因此 在高红 移处湮 灭率大 大高于 
现在。 对于 通常的 热产生 WIMP 暗物质 来说， 这一 效应仍 然可以 忽略， 但 对其他 
的 暗物质 模型比 如轻暗 物质， 用 现有观 测数据 就可以 利用这 一效应 给出很 强的限 
制。 此外， 在暗晕 中的湮 灭也可 能影响 宇宙的 再电离 历史， 可 能有部 分再电 离能量 
由 暗物质 提供。 

暗物质 在黑暗 时期的 衰变和 煙灭目 前可以 通过微 波背景 辐射加 以限制 ，未 来则 
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可 以通过 21 厘 米进行 观测。 
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宇宙 再电罔 

Cosmic  Reionization 

在宇宙 大爆炸 初期， 物质处 于一个 高温高 密的等 离子体 状态， 随 着宇宙 的膨胀 
而不 断冷却 。质子 和电子 复合成 氢原子 ，几 乎完全 中性的 宇宙进 入了相 对平静 的“黑 
暗 时期” （见 本书 中陈学 雷撰写 的关于 “黑暗 时期” 的文 章)。 而在我 们今天 的宇宙 
中， 星 系际介 质里的 气体是 高度电 离的。 这 之间， 宇宙 经历了 从中性 到电离 的一个 
非常重 要的演 化阶段 —— 再电离 。宇 宙再 电离开 始于第 一代恒 星形成 并放出 宇宙第 
一 缕曙光 的时候 (大 约在大 爆炸后 4 亿 年)， 这些 恒星和 星系发 出的高 能光子 中有一 
部分 透出， 使星系 周围比 较稀薄 的气体 电离。 随 着星系 的不断 形成， 电离区 逐渐扩 
大 并相互 联结。 当电离 区覆盖 整个宇 宙中的 星际介 质时， 再电离 完成。 宇宙 的再电 
离是星 系形成 与演化 的关键 阶段， 也是至 今人类 所认知 的宇宙 演化历 史中的 一块重 
要 空白， 因此近 年来已 成为宇 宙学与 天体物 理学中 的一个 极活跃 的研究 方向。 

现在 人们对 宇宙再 电离的 了解主 要来自 两方面 的观测 。再 电离时 期的自 由电子 
散射 微波背 景辐射 光子， 可 以将其 温度各 向异性 转化成 偏振。 根据对 宇宙微 波背景 
辐射 偏振的 观测， 再电 离发生 的平均 红移在 11 左右 (Dunkley  et  al.  2009)。 可是微 
波背景 的数据 给出的 是一个 积分的 限制， 对 再电离 发生时 间的限 制是粗 略的。 另一 
方面， 人们 在高红 移类星 体的光 谱中看 到了频 率高于 Lycx 端 的完整 吸收槽 
(Gunn-Peterson  trough), 从而估 计氢的 再电离 在红移 6 左 右完成 (Fan  et  al.  2006)。 除 
了氢 的再电 离外， 氦也 发生再 电离。 氦原子 被电离 一个电 子的电 离能为 24.6eV, 与 
氢原子 13.6eV 的电离 能比较 接近， 可能是 同时完 成的。 氮电 离两个 电子的 电离能 
为 54.4eV,  一 般恒星 产生的 光子能 量不足 以使之 电离， 因此可 能是较 晚时期 (红 
移〜 3) 由 类 星体发 出 的高能 光子电 离的。 

对 宇宙再 电离的 研究， 观 测上存 在很大 困难， 理论 上目前 也有很 多不确 定性。 
由 于再电 离所处 的红移 很高， 而贡献 主要电 离光子 的电离 源又是 质量相 对小、 光度 
相对 低的矮 星系， 我 们至今 未能对 他们进 行直接 探测。 但 由于中 性氢对 Lya 光子 
吸收 的光学 深度非 常大， 因 此很难 对中性 度高于 1(T2 的 区域做 出任何 限制， 且该 
估计依 赖于类 星体与 再电离 的模型 参数。 此外， 高红移 的星系 巡天正 在寻找 越来越 
遥远的 星系， 并已找 到红移 7 〜 8 的 星系候 选者。 但由于 这些星 系都是 高亮度 星系， 
并不 能代表 大部分 再电离 时期的 星系， 因此 它们对 宇宙再 电离的 限制也 很弱。 影响 
再电 离的许 多天体 物理过 程目前 也没有 解决， 如第一 代恒星 和星系 是如何 形成的 
(参见 本书中 岳斌、 陈学雷 撰写的 相关问 题)， 它们的 质量是 如何分 布的， 它 们演化 
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What  is  the  Reionization  Era? 

A  Schematic  Outline  of  the  Cosmic  History 
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S.G.  Djorgovski  et  al.  &  Digital  Media  Center,  Caltech 

图 1 再电 离时期 示意图 (S.GDjorgovski 等制 作)。 

产生的 金属元 素能否 有效地 分布到 星际介 质中， 哪 些天体 贡献了 再电离 的光子 ，每 
种电 离源分 别贡献 了多少 等等。 因此， 再电离 的具体 情形， 如 宇宙的 电离度 是如何 
演 化的， 电离区 是什么 形状， 它 们又是 如何分 布的， 早 期恒星 形成对 下一代 恒星形 
成 会有怎 样的影 响等也 是有待 解决的 问题。 

下一步 对宇宙 再电离 的观测 计划主 要集中 在两个 方面。 首先， 我 们当然 希望能 
够直 接观测 再电离 时期的 星系， 尤 其是贡 献主要 电离光 子的矮 星系， 或 者至少 。未 
来 的空间 望远镜 JWST(The  James  Webb  Space  Telescope) 将在 红外波 段担负 起这个 
重任 。此外 ，目前 国际上 正在策 划建造 30 米级 的光学 望远镜 ，包括 美国的 TMT,GMT， 
欧洲的 ELT 等， 这 些望远 镜将具 有很强 的集光 能力， 通过挑 选适当 的大气 透明窗 
口 波段， 将 可以观 测宇宙 早期的 星系。 
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图 2  James-Webb  空间 望远镜 (JWST)， NASA。 

中 性氢的 21cm 谱线探 测是对 再电离 时期各 种中性 结构的 最直接 而有效 的观测 
手段。 21cm 线是中 性氢原 子基态 的超精 细结构 谱线， 直接与 宇宙中 的中性 氢相联 
系。 一 方面， 由于 21cm 线 的自发 跃迁概 率极小 (平 均每个 氢原子 需要约 1000 万年 
才自发 跃迁一 次)， 在较 大的中 性度， 甚至 是完全 中性的 环境下 都难以 饱和， 因此 
它非 常适合 于用来 探测宇 宙再电 离时期 的中性 结构。 另一 方面， 21cm 线是 一条确 
定频率 的谱线 ，在 不同 的射电 波段观 测到的 21cm 谱线对 应的是 不同红 移处的 信号， 
从而我 们可以 得到宇 宙结构 演化及 星系际 介质电 离过程 的三维 信息。 利用 21cm 谱 
线 探测宇 宙再电 离主要 有两种 方法。 现在 讨论较 多的是 21cm 层析 (tomography) 方 
法， 也就 是以宇 宙微波 背景辐 射为背 景源， 观测 不同红 移处的 星际介 质对背 景辐射 
的吸收 或发射 21cm 光子所 产生的 信号。 氢 原子的 21cm 谱线有 一个特 征温度 —— 
自旋 温度， 根 据自旋 温度与 宇宙微 波背景 辐射的 亮温度 的相对 高低， 星际介 质中的 
氢原子 会发射 或吸收 21cm 光子， 使微 波背景 的亮温 度略有 升高或 降低， 从 而使宇 
宙微波 背景的 亮温度 产生一 定幅度 的涨落 。氢原 子的自 旋温度 主要取 决于气 体热运 
动 温度和 电离源 的辐射 谱及其 强度， 另一 方面， 21cm 吸收或 发射的 强弱还 与各个 
地 方中性 氢原子 的多少 有关， 从 而与各 处的电 离度、 密度 有关， 因此 探测微 波背景 
辐射 各个地 方亮温 度的改 变就反 映了宇 宙中该 处星际 介质的 再电离 状况， 密度分 
布， 温度信 息和电 离源的 性质。 第二种 方法是  “21cm 森林” 观测。 这种观 测是以 
非常 高红移 (红移 6 以上) 的类 星体或 伽马射 线爆的 余辉作 为背景 射电辐 射源， 探测 
视线方 向上各 种结构 产生的 21cm 吸 收线。 不同 红移上 的结构 在类星 体或伽 马爆余 
辉 光谱上 的不同 频率处 产生吸 收线， 形成 “ 森林” 似 的光谱 结构。 同 样地， 21cm 
吸 收线的 强弱反 映了吸 收体的 温度、 密度、 电 离度， 以及 电离源 的辐射 状况。 不同 
于 21cm 层 析方法 的是， 21  cm 森林 信号更 加敏感 于星际 介质的 温度， 能够 更有效 
地 提取宇 宙温度 演化的 信息。 
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图 3  21CMA 阵列。 

今天 世界上 已建造 的或是 正在建 造中的 大型射 电天线 阵中， 以 宇宙再 电离的 
21cm  探测 为主 要科学 目标 的有：  21CMA(21  Centimeter  Array) ， GMRT(Giant 
Meterwave  Radio  Telescope) ， MWA(Murchison  Wide-Field  Array) ,  LOFAR(Low 
Frequency  Array) 和  PAPER(Precision  Array  to  Probe  Epoch  of  Reionization)。 这些射 
电天线 阵都将 可以用 来对再 电离时 期的宇 宙进行 21cm 层析 观测和 21cm 森林 观测。 
其中 21CMA 是我 国用于 “宇 宙第一 缕曙光 探测” 的大型 低频射 电望远 镜阵列 ，已 
于 2006 年在 新疆天 山深处 落成， 成为 世界上 最早投 入观测 运行的 21cm 探测 阵列， 
目 前处于 收集数 据及数 据处理 阶段。 此 外还有 处于仪 器设计 阶段的 SKA  (Square 
Kilometer  Array) , 这是 未来更 为强大 的低频 射电天 线阵， 它不 仅可以 进行前 两种观 
测， 还将最 终实现 21cm 的成像 观测。 

但是， 宇宙再 电离的 21cm 信号非 常弱。 再电离 时期的 21cm 谱 线红移 到今天 
都到 了米波 波段， 在如此 低频的 波段, 银河系 的射电 辐射要 比 我们所 要探测 的 21cm 
信号高 5 个数 量级！ 此外还 有银河 系外的 射电源 (如 河外 星系的 射电辐 射)， 地球上 
电视、 广播、 手机 等通信 干扰， 以 及地球 大气的 电离层 干扰。 为了从 一堆噪 声中提 
取 微弱的 信号， 我 们必须 首先对 这些噪 声的特 征了解 得一清 二楚。 目 前最有 效的方 
法是 对银河 系前景 作模型 拟合， 认 证出尽 可能完 备的河 外射电 点源， 并利用 不同成 
分的辐 射谱的 平滑性 扣除包 括地球 电离层 干扰、 人为射 电信号 干扰以 及偏振 源在内 
的所 有前景 噪声， 留 下源于 再电离 时期的 21cm 扰动 信号。 为 了观测 宇宙深 处暗弱 
的 21cm 信号 需要巨 大的有 效接受 面积以 提高灵 敏度， 因此， 用 于观测 21cm 信号 
的 天线阵 都十分 庞大， 对大 量数据 的相关 运算、 仪器的 实时校 准等也 都提出 了相当 
高 的要求 ，不过 现代数 字电子 技术也 在飞快 发展， 因此有 望解决 这些数 据处理 问题。 
除此 以外， 对于 21cm 森林 探测， 它 需要首 先找到 非常高 红移的 射电源 (类 星体或 
伽马 爆的余 辉)， 这本身 就是对 现代观 测技术 的一个 挑战。 
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z=18.5  z=16.1  z=14.5 


z=13.6  z=12.6  z=11.3 


图 4  Iliev  et  al. 参 考文献 [5] 模拟的 再电离 过程。 

在理 论上， 宇宙 再电离 的研究 已远远 走在了 观测的 前面。 人们建 立了各 种宇宙 
再 电离的 模型。 对 于再电 离是首 先发生 在高密 度区还 是低密 度区， 典 型电离 区的大 
小等都 曾有过 不同的 看法。 目前较 流行的 模型， 是 Fudanetto 等在借 鉴了辐 射转移 
数 值模拟 结果的 基础上 提出的 “泡泡 模型”  (bubble  model)。 根 据这一 模型， 在宇 
宙平 均密度 较大的 区域， 形成了 较多的 恒星和 星系， 这 些星系 产生的 电离光 子在高 
密 度区形 成较大 的共同 电离区 (星 系团尺 度)。 这 些电离 区最后 互相连 接而完 成再电 
离 。不过 ，这 个模型 比较适 合再电 离开始 时期， 当 电离区 密度较 高时就 难以使 用了， 
而 且目前 此模型 与数值 模拟在 定量结 果上也 有一些 差异。 基 于这些 模型， 我 们可以 
建立模 型中的 物理参 数与可 观测量 之间的 联系， 利用未 来的观 测数据 对模型 做出限 
制， 从而去 理解宇 宙的再 电离。 但是， 宇宙 再电离 是一个 相当复 杂的物 理过程 ，其 
中涉及 恒星及 星系的 形成， 它 们对周 围介质 及下一 代恒星 形成的 各种反 馈过程 ，以 
及 辐射转 移过程 。这 些复杂 的过程 难以用 解析的 形式都 描述出 来并整 合进一 个模型 
之中。 因此， 宇宙再 电离的 研究需 要求助 于数值 模拟的 方法， 以求更 真实地 描述宇 
宙再 电离的 过程。 数 值模拟 必须具 有足够 大的体 积以包 含足够 多的电 离区， 从而合 
理的 描述他 们的统 计性质 与环境 因素。 同时， 由 于小尺 度上的 诸多反 馈过程 与辐射 
转 移对再 电离有 着非常 重要的 影响， 所以， 宇宙 再电离 的数值 模拟需 要跨越 10 个 
数量 级以上 的动态 范围。 再考虑 到结合 了辐射 转移的 数值模 拟非常 复杂， 这 导致的 
一 个直接 结果就 是非常 庞大的 计算量 。这 对计算 机的运 算能力 和存储 能力都 是一个 
极大的 挑战。 在计 算机技 术不断 进步的 同时， 科学 家们也 在研究 新型的 算法， 再电 
离的数 值模拟 正在取 得飞速 的进展 [4]。 
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当然， 理 论的研 究最终 还要与 观测相 结合。 一 方面， 我们 需要从 理论上 更真实 
地描述 宇宙再 电离的 过程， 努 力建立 物理过 程与可 观测量 之间的 联系； 另一 方面， 
我们期 待着未 来的观 测技术 会越来 越成熟 ，为我 们从观 测上限 制物理 参量进 而从根 
本上 理解宇 宙再电 离的过 程打下 良好的 基础。 
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第一 代恒星 的形成 与性质 

Formation  and  Properties  of  the  First  Generation  Stars 

我 们所熟 悉的恒 星在宇 宙的早 期并不 存在， 按 照宇宙 学理论 推算， 最早 形成的 
恒星 即第一 代恒星 应该是 在大爆 炸后约 1 亿〜 2 亿年内 大量形 成的， 对应的 红移为 
大约 20 至 30, 其中 少数形 成的时 间更早 一些， 最早可 达红移 60。 由 于其特 殊的形 
成 环境， 这 些恒星 的形成 模式和 性质都 与此后 的恒星 有很大 不同， 其 大气中 除了极 
少量的 在大爆 炸时期 合成的 锂之外 不含金 属元素 (天文 学上将 氢和氦 以外的 所有元 
素 都称为 金属) ，一般 认为其 质量非 常巨大 ，约在 几十到 数百个 太阳质 量之间 ，寿 命仅 
几百 万年。 它 们的表 面有效 温度高 ，光 度可达 太阳光 度的百 万倍。 

第一 代恒星 形成是 宇宙演 化过程 中的一 个标志 性事件 ，宇 宙黑暗 时期自 此终结 
(参 见本 书中陈 学雷关 于宇宙 黑暗时 期的文 章)。 部分第 一代恒 星在其 核燃料 耗尽后 
会以超 新星爆 发的方 式结束 自己的 生命， 向周围 抛射出 其核燃 烧过程 中产生 的金属 
元素， 这些金 属元素 跟周围 的气体 混合， 成为这 些气体 中新的 ，更为 有效的 冷却介 
质。 因此， 以 后再形 成的恒 星与第 一代恒 星性质 不同。 

天文学 家在对 银河系 和近 邻星系 的观测 中发现 ，相 比 银盘上 的恒星 (如太 阳)， 
晕以 及球状 星团中 的恒星 其大气 中金属 含量低 很多， 因此把 前者称 为星族 I 
(Population  I,  Pop  I), 后者称 为星族 II。 据此， 可以定 义不含 金属或 金属含 量极低 
的恒星 为星族 III， 一般 把星族 III 与第 一代恒 星当作 同义词 使用， 也 有人进 一步区 
分 Pop  III.1  (第 一代 恒星) 和 Pop  111.2, 后者 是指被 III.1 恒星电 离过的 但尚未 被金属 
污染 的气体 形成的 恒星。 不过， 部分 pop  III 恒星 也可能 在较低 的红移 (如 z  =  4) 
形成。 

1. 形 成过程 

早期 宇宙中 物质的 分布相 当均匀 ，只有 很微小 的密度 扰动。 随 着时间 的推移 ，这 
些扰动 在引力 的作用 下增长 ，较 小尺 度的结 构形成 较快， 大尺度 的结构 则形成 较慢。 
一 般认为 暗物质 除万有 引力外 相互作 用微弱 ，因 此会首 先在引 力作用 下形成 稳定的 
暗物 质晕。 普通 物质气 体的压 力在小 尺度上 可以抗 拒引力 ，因 此最先 形成的 小暗物 
质 晕中无 法吸积 气体形 成恒星 ，直 到暗物 质晕的 质量超 过某一 临界值 (金斯 质量) 时, 
气体 压强无 法平衡 引力， 才会被 吸到暗 物质晕 里去。 气 体在坍 缩进暗 物质晕 的过程 
中温 度升高 ，压 强增大 ，最 终温度 与暗物 质晕的 维里温 度一致 ，达 到平衡 状态。 

刚进 入暗物 质晕中 的气体 密度远 大于宇 宙平均 密度， 但 还远小 于形成 恒星所 
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需要的 密度。 此后， 气体如 果可以 通过辐 射冷却 的话， 温度、 压 强降低 ，金 斯质量 
变小， 就会在 引力的 作用下 进一步 收缩。 但是， 氢和氦 原子的 第一激 发能级 都比较 
高 (例 如， 氢原子 基态到 第一激 发态的 Lyman  alpha 跃迁 能量为 10.2eV), 因 此对于 
维里温 度小于 10000K 的暗晕 (质 量小于 108 太阳 质量） 很 难靠氢 原子辐 射冷却 。金 
属元 素的能 级要低 得多， 因此可 以有效 地产生 辐射， 但黑 暗时期 几乎没 有金属 ，因 
此 气体的 冷却成 为恒星 形成的 瓶颈。 一种可 能是， 第 一代恒 星在维 里温度 10000K、 
对应质 量大约 108 太阳 质量的 暗晕中 形成。 另 一种可 能是， 由于氢 分子的 转动和 
振动 能级比 较低， 可 以冷却 维里温 度更低 (低至 1000K)、 对 应大约 106 太阳 质量的 
暗晕， 因此很 可能第 一代恒 星是在 这种暗 晕中形 成的。 在红移 20 〜 30 的时候 ，这 
一质 量的暗 晕可以 由满足 高斯分 布的宇 宙密度 场中的 3 〜 4(1 涨落 形成。 但是， 黑暗 
时期氢 分子的 含量比 较低， 其 形成过 程是靠 气体中 的自由 电子与 氢原子 反应， 形成 
离子， 再与另 一氢原 子反应 形成氢 分子， 然而黑 暗时期 气体中 自由电 子少， 因此 
氢分子 冷却到 底能起 多大作 用仍难 以完全 确定。 一旦一 颗第一 代恒星 形成， 其紫外 
辐射 很容易 破坏周 边的氢 分子， 从而抑 制更多 第一代 恒星的 形成。 

在气体 坍缩过 程中， 如 果气体 冷却的 时间比 坍缩时 间短， 金斯质 量迅速 减小， 


图 1 红 移约为 19 的时候 一个恒 星形成 区不同 尺度上 的密度 分布图 ，出 自参 考文献 [5]。 
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那么气 体在更 小的尺 度上也 将开始 坍缩， 并因 此碎裂 成一些 小块。 今 天的星 系内形 
成恒 星时， 往往 形成许 多质量 与太阳 同一数 量级的 恒星。 对于 第一代 恒星形 成过程 
而言， 碎裂时 气体的 密度为 104  cnT3 ， 质量大 约为几 百至几 千太阳 质量， 因此第 
一代恒 星的质 量可能 比较大 ，并且 通常一 个暗物 质晕中 只会形 成一个 或两个 第一代 
恒星。 

上述 团块会 进一步 坍缩， 最终 一个约 0.005 太阳质 量的星 核首先 形成， 此后再 
逐 渐吸积 周边的 气体， 最后的 恒星质 量取决 于能吸 收多少 气体。 吸 积率正 比于户 /2, 
今天 的恒星 形成区 温度一 般只有 10K, 而上述 暗晕则 为几百 K， 因此吸 积率高 得多。 
注 意在吸 积周边 气体的 同时， 恒星 的光度 也逐渐 上升， 这些辐 射可能 会阻止 进一步 
的 吸积， 不 过由于 原初气 体中没 有尘埃 颗粒， 受 到的辐 射压力 比今天 的类似 情况要 
小 一些。 吸积率 的演化 和吸积 的终止 都是很 复杂的 问题。 对于星 核来说 ，极 区和赤 
道盘附 近的吸 积率演 化也不 一样， 角动量 对这个 过程的 影响非 常大。 最后 的恒星 
质量 到底有 多大？ 或者 更一般 的说, 第一代 恒星的 初始质 量函数 是什么 样的？  一 
些研究 表明， 经 过几千 年的吸 积最终 质量可 能是几 十到几 百太阳 质量。 但是， 近来 
Stacy, Greif  &  Bromm 在最近 的模拟 中发现 在吸积 过程中 吸积盘 碎裂, 最终形 成了一 
个 由双星 系统主 导的多 核系统 。因此 ，目前 对于最 后的恒 星形成 仍没有 一致的 观点。 


图 2 在 核形成 之后的 1000 年 (左 )， 2000 年 (: 中) 和 5000 年 (: 右) 之后 的密度 演化。 图 中区域 
大小为 5000 天文 单位， 核的大 小约为 0.7 太 阳质量 ，出 自参 考文献 [9]。 

另外， 也有可 能形成 由暗物 质湮灭 供能的 恒星即 所谓暗 物质星 (见 本书 中徐怡 
冬、 陈 学雷的 相关文 章)。 此外， 如果远 紫外辐 射非常 强的话 ，在 维里温 度大于 
10000K 的 暗物质 晕中， 气体无 法冷却 到较低 的温度 ，因 此这样 坍缩成 的气体 团块质 
量可能 非常大 ，甚 至可达 105~106 太阳 质量。 如果这 个团块 中金属 丰度较 低的话 ，则 
坍缩 会使中 心的温 度更高 ，此 时的核 反应产 生的能 量会被 中微子 带走， 无法产 生压强 
抵抗 引力。 在这 种情况 下这个 气体团 块则有 可能直 接坍缩 为一个 超大质 量黑洞 。这 
样的黑 洞可能 是早期 的迷你 类星体 (miniquas  ar) 的中心 天体。 但是 ，多 少比例 的暗物 
质晕 可以被 这样强 的远紫 外辐射 照射? 角动 量有怎 样的决 定性的 作用? 这些 问题都 
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还 需要再 探讨。 

2. 第一 代恒星 的性质 和结局 

第一代 恒星刚 形成时 ，由于 缺乏金 属元素 .所 以刚 开始的 时候只 能通过 p-p 链进 
行核 反应。 此反应 的产能 率较低 ，因 此恒星 继续收 缩并导 致更高 的中心 温度， 在这 
样 较高的 温度下 ，氦的 3  ot 反 应过程 开始， 合成少 量的重 元素， 然后恒 星就可 以依靠 
氢的 CNO 循 环反应 来维持 自己处 在稳定 的主序 阶段， 因此， 第一代 恒星的 温度更 
高， 表面有 效温度 也很高 ，导 致第一 代恒星 的光谱 很硬， 也就是 相对于 含金属 的同等 
质量 的恒星 来说， 其光谱 中高能 部分占 的比重 较大。 

第一代 恒星的 结局取 决于其 质量。 如果忽 略自转 影响， 大致 来说, 质量在 10 到 
40 太阳质 量之间 的恒星 会产生 超新星 爆发, 质量在 40 太阳 质量到 140 太阳质 量之间 
的会直 接坍缩 为黑洞 。质 量大于 140 太 阳质量 而小于 260 太阳 质量之 间的第 一代恒 
星会 以正负 电子对 不稳定 超新星 (pair-instability  supernovae,  PISN) 的 形式向 周围抛 
射出 金属, 质量比 260 太阳质 量更大 的话又 会直接 坍缩为 黑洞。 PISN 会产生 并抛射 
出大量 的金属 ，而 且只 要一个 PISN 就 足以将 其附近 区域内 的气体 的金属 丰度由 0 
提高到 临界丰 度以上 ，因此 可能在 宇宙的 金属增 丰和从 第一代 恒星到 第一代 星系的 
转换中 起重要 作用。 然而， PISN 产生 的金属 丰度有 明显的 电荷奇 偶效应 —— 即偶数 
电 荷的核 素明显 多于奇 数电荷 的核素 ，而 现在银 晕中已 发现的 几颗极 端贫金 属星中 
此 效应并 不明显 ，至少 表明了  PISN 对形成 这类恒 星的前 身气体 中的金 属贡献 不大。 
此外， 如果 第一代 恒星有 较快的 自转， 其 主序星 阶段核 燃烧产 生的金 属会在 星内重 
新 分布， 从而改 变恒星 的内部 结构。 总之， 第一 代恒星 的质量 和性质 以及其 产生的 
金 属丰度 特征仍 有很多 不确定 因素。 


z=  14.99 

£s„=1052ergs 

/„=101.18Myr 

Orange:  Isosurface  at  7=1000  K  Blue:  Isosurface  at  «^=5xl0_3  cm-3 

图 3  —个 PISN 爆发 100 百万 年之后 的超新 星遗迹 的数值 模拟图 ，出 自参 考文献 [6]。 
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第一代 恒星对 其周边 的环境 反馈作 用很大 ，因 此与 后续的 恒星形 成有很 大的区 
别， 关 于这一 问题请 参考本 书中陈 学雷、 岳 斌关于 第一代 星系的 文章。 

3. 研 究手段 与难点 

目前人 们尚未 观测到 第一代 恒星， 因此主 要是从 理论上 推测其 形成过 程和性 
质。 这一过 程非常 复杂， 涉及 引力、 流体动 力学、 化学、 辐射转 移等， 必须 依靠数 
值 模拟。 然而， 要 进行数 值模拟 首先要 面临的 就是动 态范围 问题。 哪 怕只是 追踪单 
个第一 代恒星 的形成 过程， 模拟也 要包含 足够大 的体积 ，以还 原真实 的宇宙 学初始 
条件。 这个体 积边长 至少也 要数百 kpc (共动 坐标) .另 一方面 ，气 体坍缩 形成核 再成为 
星胚的 过程， 尺度 在恒星 量级， 可至数 个太阳 半径， 动态范 围高达 1011。 直 接进行 
这样的 模拟远 远超出 了现有 计算机 的能力 ，因 此要 采用一 些特殊 的技巧 ，在高 密度的 
地方用 较细的 格子， 如 自适应 网格法 (AMR) 或者 再模拟 (resimulation)。 Bromm 等 
于  1999 年和 2002 年采 用了平 滑质点 动力学 (Smooth  Particle  Hydrodynamics,  SPH) 
方 法做了 一系列 的数值 模拟， 模拟 从一个 孤立且 带有自 转的， 叠加有 微小密 度扰动 
的母团 块开始 .他 们发现 最终母 团块中 会形成 质量在 100 到 1000 太阳 质量之 间的高 
密 度团块 ，其质 量还可 以进一 步通过 吸积和 并合而 增长。 Abel 等在 2000 年做 过的模 
拟没 有采用 这种人 为假设 的理想 化初始 条件， 而是从 真实的 宇宙学 初始条 件开始 ，也 
得到 了类似 的结论 ，形 成的团 块的质 量约为 200 太阳 质量。 不过在 Abel 等的 模拟中 
没有发 现可以 通过自 转来支 撑的盘 状结构 ，因此 角动量 对团块 碎裂的 作用还 需要仔 
细 研究。 Nakamura 等在 2001 年 所做的 2 维 的模拟 则表明 ，坍 缩团块 的质量 跟初始 
气 体的密 度甚至 几何形 状都有 关系。 总之， 目前 还不能 全面、 真实地 模拟第 一代恒 
星形成 的整个 过程， 往往只 能分阶 段进行 模拟， 所包括 的物理 也往往 不全面 而必须 
做一些 简化。 

第一 代恒星 的观测 也非常 困难， 至 今没有 任何第 一代恒 星被观 测到。 由 于理论 
预 言的第 一代恒 星寿命 很短， 只在高 红移的 宇宙中 存在， 其直 接观测 将是非 常困难 
的。 目前观 测研究 第一代 恒星的 方向主 要有： 

(1)  在银河 系或近 邻星系 中寻找 金属丰 度极低 的恒星 ，这 些恒星 本身未 必是第 
一代 恒星， 但是可 能是在 仅仅被 第一代 恒星污 染过的 气体中 形成的 ，因 此从其 不同金 
属 元素的 含量可 以推测 第一代 恒星的 性质。 

(2)  第 一代恒 星可能 产生强 烈的伽 马暴和 超新星 爆发， 特别是 PISN， 由于 PISN 
释 放的能 量极高 ，在地 球参考 系内观 测到的 持续时 间也长 ，所以 比较有 可能被 识别出 
来。 

(3)  将要 建成的 James-Webb  Space  Telescope  (JWST) 、 30 米级的 地面光 学望远 
镜等可 以观测 再电离 早期的 星系， 这 些星系 中可能 有较高 比例的 Pop  III 恒星。 

(4)  在低 频射电 波段， SKA 的红移 21 厘米观 测可以 勾画出 再电离 的历史 ，这 
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些信 息也将 帮助我 们了解 第一代 恒星。 未来 也可考 虑利用 21 厘米线 直接探 测第一 
代恒 星周围 的电离 区或者 Lyman  alpha 球， 这两者 的体积 都比恒 星本身 要大很 多^ 
总之， 关于第 一代恒 星的研 究方兴 未艾， 存在大 量的问 题有待 研究， 甚 至有可 
能完 全改变 我们今 天对这 一问题 的基本 认识。 
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第一 代星系 的形成 

The  Formation  of  the  First  Galaxies 

1. 什么 是第一 代星系 

宇 宙中有 无数的 星系， 每个星 系由大 量的恒 星和星 际介质 组成。 根据现 代宇宙 
学的 理论和 观测， 早 期的宇 宙是均 匀的， 其 中只有 微小的 扰动， 在万 有引力 作用下 
逐渐增 长形成 现在的 星系， 因此 今天的 星系是 通过吸 积周边 物质和 小星系 的相互 
并 合而形 成的。 那么最 早的星 系是如 何形成 的呢？ 


在本书 的另一 篇文章 《第 一代 恒星的 形成与 性质》 中 我们提 到过， 第一 代恒星 
的形 成过程 与后来 的恒星 形成过 程是不 同的。 今天的 宇宙中 恒星是 在星系 内形成 
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的 ，一 般发生 在一些 星际介 质密度 比较高 的区域 ，这 里的气 体中混 杂着大 量金属 (天 
文学上 将氢和 氦以外 的所有 元素都 称为金 属)， 通过辐 射使气 体被冷 却到很 低的温 
度 形成分 子云， 在其 中产生 大量的 恒星， 其中 大部分 恒星的 质量比 较小， 大 致是太 
阳质量 左右。 而第一 代恒星 形成时 还没有 星系， 是在黑 暗时期 的暗物 质晕增 长到一 
定质 量后， 气 体被吸 引到暗 晕中， 再 通过分 子氢或 原子氢 的辐射 冷却， 进而 形成第 
一代 恒星。 由于 冷却效 率低， 气体温 度高， 金斯质 量大， 因此 这样形 成的恒 星质量 
很大， 可达上 百太阳 质量， 且一个 暗晕中 只会形 成一个 或几个 第一代 恒星， 不能称 
之为 星系。 当然， 最早 形成这 些暗晕 的地方 一般平 均密度 较高， 因此 可能几 乎同时 
形 成许多 相邻的 暗晕。 但是， 这些 暗晕还 没有聚 合在一 起形成 一个更 大的引 力束缚 
系统， 所以 也不能 把这些 暗晕合 起来称 为一个 星系。 而且， 如下 面将要 讨论的 ，由 
于第 一代恒 星对周 边环境 的反馈 效应， 一旦一 个第一 代恒星 形成， 其 近邻暗 晕内的 
恒星形 成很可 能会被 抑制。 因此， 宇宙 历史上 必定存 在着一 种恒星 形成模 式的转 
变 ，即 由孤立 的第一 代恒星 的形成 模式到 星系内 不同区 域不同 环境下 多个恒 星甚至 
星 团形成 模式的 转变。 这 个转变 过程可 以说就 是第一 代星系 的形成 过程。 显然 ，要 
实 现后一 种形成 模式， 其暗 晕质量 必须比 较大， 一般 认为， 应 至少该 满足维 里温度 
大于 10000K, 才能 在第一 代恒星 发出的 光破坏 掉分子 氢后继 续通过 氢原子 的碰撞 
激发 来冷却 气体形 成新的 恒星， 并束缚 住被电 离光子 加热的 气体。 因此， 第 一代星 
系 的形成 要晚于 第一代 恒星， 但是比 再电离 要早， 可能 主要是 在红移 10 〜 20 间。 


图 2 形成 中的第 一代星 系模拟 图像， 取 自文献 [2]。 


需 要指出 的是， 目 前关于 第一代 星系形 成过程 的研究 尚未进 入成熟 阶段， 在使 
用“第 一代星 系”这 个名称 的时候 也稍有 点混乱 ，不 同作 者甚至 同一作 者在不 同文献 
中使用 的“第 一代星 系”或 “原初 矮星系 ”的定 义是不 完全一 致的。 
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2. 第 一代恒 星的反 馈作用 

第 一代恒 星形成 之后， 对周 边环境 有一定 的反馈 作用， 影响 新的恒 星形成 ，这 
使第 一代星 系形成 过程变 得相当 复杂。 这些 反馈作 用至少 包括这 样几个 方面： （1) 第 
一 代恒星 产生的 电离辐 射导致 周边的 气体被 电离和 加热； （2) 第一 代恒星 发出的 
Lyman-Werner(LW) 光子 (能 量在 11. 2-13. 6eV 之间的 光子) 破坏周 边的氢 分子； （3) 某 
些 第一代 恒星寿 命结束 后发生 超新星 爆发， 其 冲击波 对周边 气体的 作用； （4) 第一 
代恒星 核燃烧 产生的 金属在 超新星 爆发时 被抛撒 出去， 形成对 周边的 污染。 这几种 
作用 都相当 复杂， 既可 能造成 负反馈 (抑制 或拖延 恒星形 成)， 也可 能造成 正反馈 (促 
进 恒星形 成)； （5) 某些 第一代 恒星寿 命结束 后形成 黑洞， 这些 黑洞如 果吸积 周边气 
体的话 也将产 生很强 的电离 辐射和 X 射线 辐射， 后者 传播距 离远， 可以在 大范围 
内加 热和部 分电离 气体。 


图 3 第一 代恒星 的辐射 反馈， 蓝 色为电 离泡， 绿色 标志分 子氢。 取 自文献 [6]。 

第一 代恒星 发出大 量电离 辐射， 会在其 周围形 成一个 数千秒 (kpc) 差距 大小的 
电离 区域， 其中的 气体被 加热。 这 一范围 内的暗 晕不仅 难以吸 积更多 气体， 而且已 
经在暗 晕中的 气体被 加热后 也可能 从暗晕 中蒸发 逃逸， 从而抑 制更多 恒星的 形成。 
不过， 第一 代恒星 的寿命 很短， 等 这个恒 星死去 之后， 其残留 的电离 氢区对 后续恒 
星 形成会 有什么 影响？ 研究 表明， 这样的 区域内 丰富的 自由电 子为分 子氢的 形成提 
供了 大量的 材料， 因 此可以 预计这 个区域 内会有 大量的 分子氢 形成。 此外， 氢氘 
分子 (HD) 也会 形成， 可以 把气体 冷却道 更低的 温度， 所 以在这 个区域 重新冷 却时， 
形 成的气 体团块 质量会 更小， 从而在 这个区 域内形 成质量 较小的 Pop  III.2 恒星。 

LW 光子会 破坏已 形成的 氢分子 ，并 且可 以传播 很远， 形 成宇宙 LW 背景， 抑制 
分 子氢的 形成。 不过， 如 果暗晕 中已经 形成了 一定密 度的分 子氢， 那 么它的 外层可 
以屏 蔽一些 LW 辐射 而在内 层形成 更多的 分子氢 。中心 第一代 恒星已 熄灭的 残留电 
离氢 区尺度 很大， 其 内的分 子氢对 LW 光子 的光深 很大， 从 整体上 减弱了  LW 辐射 
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场的 强度， 从而 有利于 更多的 恒星的 形成。 

不同质 量的第 一代恒 星其结 局是不 同的， 一 部分恒 星可能 坍缩成 黑洞。 这些黑 
洞 此后如 果吸积 气体， 有可能 产生大 量电离 辐射和 X 射线。 X 射线的 传播距 离远， 
可以导 致大范 围的气 体加热 和部分 电离。 但是， 在 此前的 主序星 阶段， 周边 气体可 
能已被 加热后 吹走， 因此 这些黑 洞也许 要经过 一段时 间后才 能开始 吸积。 观 测表明 
现在的 星系中 心普遍 存在大 质量的 黑洞， 且黑洞 质量正 比于星 系核内 恒星的 速度弥 
散的 4 〜 5 次方。 有 些黑洞 在红移 6 之前其 质量就 已经增 长到了  109 太 阳质量 ，这 
样 的黑洞 的质量 增长过 程不可 能离开 的第一 代星系 ，它 们可能 是由第 一代恒 星坍缩 
成质 量约为 102 太阳质 量的种 子黑洞 在第一 代星系 内通过 吸积并 合增长 而来。 

有 一些第 一代恒 星会在 寿命结 束的时 候发生 超新星 爆发， 特别是 质量在 140 
到 260 太阳 质量之 间的第 一代恒 星会产 生正负 电子对 不稳定 超新星 (PISN)， 释放大 
量 能量， 把 其宿主 暗晕中 的大量 气体吹 出去， 因此只 有质量 较大， 束 缚能较 高的暗 
晕内才 可以继 续形成 恒星。 在超 新星形 成的激 波向外 扩展过 程中， 可 以将气 体加热 
到 很高的 温度， 但是此 后气体 有可能 因为绝 热膨胀 而迅速 冷却到 较低的 温度。 一般 
而言， 被 超新星 吹出的 气体要 历经上 亿年才 能停止 往外扩 散并重 新往回 坍缩， 这个 
时标大 致跟第 一代星 系的宿 主暗晕 的动力 学时标 相当。 但另一 方面， 激波在 近邻暗 
晕 中心产 生的压 缩也可 能促成 其内的 恒星提 前形成 。这 些反馈 效应依 赖于暗 晕的距 
离 和几何 分布。 

超新 星最重 要的反 馈作用 是将第 一代恒 星产生 的金属 散布到 宇宙中 ，这 些金属 
可 以大大 提高气 体的辐 射冷却 能力， 从而 导致恒 星形成 模式的 转变。 然而对 于到底 
金 属丰度 要达到 多高才 能实现 这样的 转换， 人 们还有 争议。 考 虑到金 属的精 细能级 
之间 的跃迁 带来的 冷却， Bromm 等 2001 年给出 了一个 5xl(r4 太阳丰 度的临 界值。 
金 属的丰 度若低 于此值 的话， 则 对气体 的影响 不大。 但是， 如 果考虑 到尘埃 的冷却 
效应 的话， 则 此临界 丰度可 以低至 1(T5 以至 1(T6 太阳 丰度。 不过， PISN 可 以很容 
易 使周围 的丰度 高于上 面提到 的任何 一个临 界值， 例如， Bromm 等人于 2003 年的 
数值模 拟给出 的结果 表明， 一个 PISN 可 以将其 周围的 平均金 属丰度 提高至 1(T2 太 
阳 丰度。 但是， 金属的 散布并 不是均 匀的， 超新 星的激 波更容 易向低 密度区 传播， 
因此通 常超新 星周围 密度低 的区域 金属丰 度会高 一些。 另外， 如果在 超新星 抛射的 
金属所 能到达 的区域 内有别 的暗晕 的话， 通常这 个暗晕 的核心 区金属 混合的 效率比 
较低， 金 属丰度 不容易 提高。 当然， 如果 如果这 个暗晕 太靠近 超新星 的话， 其核心 
可 能会被 完全瓦 解掉， 从而 被金属 污染。 在第一 代星系 的宿主 暗晕及 其前身 暗晕之 
内， 恒星 会持续 地形成 并抛射 金属， 但 同时， 外 界冷且 不含金 属的气 体也会 通过纤 
维状结 构不断 流入。 这样使 得第一 代星系 的暗晕 内仍然 存在不 含金属 却被电 离辐射 
影 响过的 区域， 这样的 区域内 会形成 Pop  III.2 的 恒星。 
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3.  第一 代星系 的形成 与增长 

如上 所述， 第 一代恒 星对周 边环境 有很大 的反馈 作用， 因 此要实 现持续 的恒星 
形成， 第一代 星系的 宿主暗 晕质量 应大于 最初第 一代恒 星形成 时所处 的暗晕 质量， 
这 样的暗 晕是由 之前 形成 的迷你 暗晕 (minihalo) 并合 同时吸 积 周边气 体增 长 而来。 
这些前 身暗晕 中有一 些不可 避免地 会经历 第一代 恒星的 形成过 程。 Greif 等 2008 年 
的模 拟中， 在忽 略掉反 馈效应 对恒星 形成的 抑制作 用的情 况下， 有 10 个前 身暗晕 
经历过 恒星形 成[2]。界^6 等 2008 年 的模拟 中考虑 了来自 电离辐 射和超 新星的 反馈， 
其中有 十几到 二十几 个暗晕 中有恒 星形成 ，他 们的工 作表明 ，部 分恒星 形成的 时候， 
其所在 的环境 已经被 前面的 超新星 抛出的 金属所 污染， 不过这 个工作 并没有 考虑来 
自金 属本身 的冷却 效应， 所以还 没有直 接描述 恒星形 成模式 的转变 [4]。 

暗 晕对气 体的吸 积大致 可以分 为两种 模式， 在低质 量的暗 晕中， “ 热吸积 (hot 
accretion)” 的模 式占据 主导。 在 这种模 式下， 暗 晕直接 从星系 际介质 吸积气 体并将 
其加 热至维 里温度 ，暗 晕内部 的气体 处于准 流体静 力学的 状态。 当暗晕 质量较 大时， 
暗晕周 边的纤 维状结 构也大 到足以 促进氢 分子的 形成。 在 这种情 况下， 气体 可以通 
过氢分 子来冷 却并沿 着纤维 状结构 直接到 达暗晕 的中心 区域。 这种 吸积模 式称为 
“ 冷吸积 (cold  accretion)”。 沿着纤 维状结 构进入 的冷气 体具有 很高的 速度， 并将在 
暗 晕的中 心附近 转化为 湍流的 小尺度 运动。 

湍流 在第一 代星系 的形成 过程中 有两个 作用， 其一是 促进了 金属的 混合， 其二 
就是影 响气体 的碎裂 性质。 不过 湍流对 气体碎 裂的影 响非常 复杂， 既 依赖于 其尺度 
也依 赖于其 强度， 目前 尚未有 高分辨 率的， 且计 入各种 反馈效 应的数 值模拟 来进行 
细致的 研究。 人们 只是一 般性地 认为， 这 个过程 可能导 致了到 Pop  II 恒星的 形成模 
式的 转变， 并有可 能导致 最早的 星团的 形成。 

总之， 在第一 代星系 的宿主 暗晕形 成并增 长的过 程中， 由 于反馈 的作用 和复杂 
的流 体力学 过程， 使 得其内 部的气 体成为 多相的 状态。 既 有冷且 中性的 气体， 也有 
热且 电离或 者部分 电离的 气体， 还有 被超新 星的激 波加热 到非常 高温的 气体。 暗晕 
内 部不同 区域的 金属丰 度并不 一样， 在 这样的 一个暗 晕内的 形成的 恒星， 其 金属丰 
度的散 布范围 很广， 甚至依 然可能 有第一 代恒星 形成。 然而， 由于恒 星的持 续不断 
形成 和抛射 金属， 再 加上湍 流带来 的混合 效应， 可以期 望最终 暗晕内 所有的 气体都 
会被 污染， 金 属丰度 达到临 界丰度 以上， 从而 使得第 一代恒 星的形 成过程 终止。 

4.  第 一代星 系的研 究方法 

数 值模拟 是第一 代星系 理论研 究的最 重要研 究手段 ，但是 目前关 于第一 代星系 
形成的 数值模 拟可以 说起步 不久， 所 用的物 理模型 还比较 简单， 许多 效应都 没有得 
到 充分的 考虑。 实 际上， 上 面讨论 的各种 效应， 不同研 究者甚 至同一 研究者 在不同 
时间都 曾得到 不同的 结论， 我 们在本 文中的 介绍只 是基于 目前的 认识， 在未 来几年 
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中这些 认识都 可能发 生重大 改变。 

就观测 而言， 这是一 个我们 期待将 会有许 多重要 突破的 领域。 利 用下一 代大型 
望 远镜， 如 JWST， ALMA,  30 米 级地面 光学望 远镜， LSST,  SKA 等， 我 们可以 
直接观 测高红 移的星 系及其 所处的 环境。 另外， 近年来 在本星 系群中 发现了 许多矮 
星系， 其中一 些也可 能就是 第一代 星系的 残迹。 银河系 本身在 形成过 程中并 合过许 
多 星系， 这 些星系 的恒星 还存留 在银河 系中。 通 过对矮 星系和 银河系 恒星的 研究也 
可能揭 示第一 代星系 的形成 过程和 命运。 如 何结合 理论与 观测， 从这 些望远 镜获得 
的海 量数据 中找到 第一代 星系并 研究其 性质也 是我们 面临的 难题。 

参 考文献 

[1]  Greif  T  H,  Johnson  J  L,  Bromm  V,  Kelssen  R  S.  The  first  supernova  explosions:  energetics, 
feedback,  and  chemical  enrichment.  The  Astrophysical  Journal,  2007,  670(1):  1-14. 

[2]  Greif  T  H,  Johnson  J  L,  Klessen  R  S,  Bromm  V.  The  first  galaxies:  assembly,  cooling  and  the 
onset  of  turbulence.  Monthly  Notices  of  the  Royal  Astronomical  Society,  2008,  387(3): 
1021-1036. 

[3]  Wise  J  H,  Turk  M  J,  Abel  T.  Resolving  the  formation  of  protogalaxies.  II.  Central  gravitational 
collapse.  The  Astrophysical  Journal,  2008,  682(2):  745-757. 

[4]  Wise  J  H,  Abel  T.  Resolving  the  formation  of  protogalaxies.  III.  Feedback  from  the  first  stars. 
The  Astrophysical  Journal,  2008,  685(1):  40-56. 

[5]  Ricotti  M,  Gendin  N  Y,  Shull  J  M.  The  fate  of  the  first  galaxies.  III.  Properties  of  primordial 
dwarf  galaxies  and  their  implact  on  the  intergalactic  medium.  The  Astrophysical  Journal,  2008, 
685(1):  21-39. 

[6]  Bromm  V  B,  Yoshida  N,  Hernquist  L,  McKee  CF,  Formation  of  the  first  stars  and  galaxies, 
Nature,  2009,  459:49. 


撰 稿人： 陈学 雷岳斌 

中 国科学 院国家 天文台 


•  522  • 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


第 一代恒 星和星 系的反 馈作用 

Feedback  from  the  First  Generation  Stars  and  Galaxies 


从宇宙 黑暗时 代开始 的第一 代恒星 和星系 的形成 是现代 宇宙学 研究的 中心问 
题 之一。 在 标准冷 暗物质 宇宙模 型下， 由于 分子氢 的冷却 作用， 在大 爆炸后 几亿年 
内第一 代恒星 可在大 约为百 万太阳 质量的 微型暗 物质晕 中形成 [1，2,3]。 第一代 恒星除 
包含少 量大爆 炸时期 产生的 锂外几 乎不含 其他比 氦重的 重元素 。随着 微型暗 物质晕 
的 并合、 成 长和越 来越多 的恒星 形成， 第 一代星 系随后 诞生。 天文学 家们普 遍认为 
伴随 着第一 代恒星 和星系 的形成 宇宙由 简单的 初始状 态转化 至包含 各类等 级结构 
的复杂 系统。 由第一 代恒星 和星系 的形成 而致的 能量、 电离光 子和重 元素的 输出及 
其带来 的反馈 作用可 能会影 响恒星 和星系 的形成 甚至整 个宇宙 的演化 进程。 第一代 
恒 星和星 系的反 馈作用 主要体 现在以 下几个 方面： 

1.  原恒 星的电 离辐射 反馈对 第一代 恒星自 身质量 的规范 

从宇宙 原初条 件开始 的大量 数值模 拟显示 在约百 万太阳 质量的 微型暗 物质晕 
中的原 始气体 云团可 以通过 分子氢 的冷却 形成原 恒星核 [h2,3] 。原恒 星 核可通 过进一 
步吸 积周围 (或原 恒星盘 上的) 气体 成长为 50 〜 100 个 太阳质 量的原 恒星。 原 恒星辐 
射 出的大 量紫外 光子会 将周围 的氢原 子电离 。原 恒星的 吸积过 程也会 因氢电 离区的 
膨胀而 被减弱 ，并且 由原恒 星光辐 射而导 致的恒 星盘的 蒸发可 能会彻 底终止 吸积过 
程及 原恒星 的质量 增长。 最终第 一代恒 星的质 量可能 只有几 十至上 百个太 阳质量 [4]。 
若 不考虑 原恒星 的辐射 反馈， 第一代 恒星则 有可能 达到上 千个太 阳质量 [1，2,3]。 由此 
可见， 第 一代恒 星的辐 射反馈 可能会 规范它 们的原 初质量 函数。 当然 磁场、 湍动、 
暗 物质湮 灭等因 素的存 在会引 入其他 的不确 定性。 

2.  第一代 恒星的 电离光 子和赖 曼一维 恩光子 辐射对 其周围 恒星形 成的影 
响 

第一代 恒星形 成后辐 射的大 量电离 光子会 电离其 所在暗 物质晕 及其周 围远达 
几千光 年内的 氢原子 、加 热周围 介质并 破坏更 远处氢 分子， 从 而抑制 其周围 区域的 
第一 代恒星 的形成 [5,6]。 第一代 恒星发 射的赖 曼-维 恩光子 辐射可 传输至 更远处 ，甚 
至于 建立起 弥漫各 处的赖 曼-维 恩光子 背景。 赖 曼-维 恩光子 背景破 坏了形 成第一 
代恒星 的必要 冷却体 氢分子 的形成 ，因此 也抑制 或推延 了第一 代恒星 周围更 进一步 
的恒 星形成 [7]。 当然， 第一 代恒星 周围原 初气体 的电离 导致的 电子密 度加大 也可能 
激发更 多的氢 分子的 形成， 从而导 致这一 区域内 恒星形 成的效 率的提 高[8]。 由于大 
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量 复杂物 理过程 的卷入 ，第 一代恒 星的辐 射对其 周围恒 星形成 的反馈 作用究 竟如何 
仍有 争议。 

3.  第一 代恒星 和星系 对宇宙 的再电 离反馈 

随着越 来越多 的第一 代恒星 的形成 ，这 些恒 星所处 的暗物 质晕通 过并合 和吸积 
不断增 大并在 其中心 形成较 大的恒 星系统 。当暗 物质晕 的质量 大约达 到上亿 个太阳 
质量同 时温度 达到上 万度时 ，其内 气体可 以通过 氢原子 更有效 地冷却 并大量 形成恒 
星。 第一 代星系 也应在 此恒星 形成的 进程中 形成。 随着 越来越 多的第 一代星 系的形 
成， 它们 周围的 氢电离 区开始 合并一 直到充 满整个 宇宙。 这一 宇宙再 电离的 过程大 
约 在红移 10 时 完成。 宇宙 中重子 气体介 质的电 离过程 导致重 子物质 的温度 上升至 
1~2 万度， 因 此小于 几亿个 太阳质 量的暗 物质晕 的引力 势阱不 足以束 缚高温 重子气 
体因 而也就 难以在 其中形 成恒星 [1°]。 这 一由宇 宙再电 离导致 的特征 质量很 可能与 
新 近发现 的银河 系中的 矮卫星 星系在 300pc 内具 有大略 相同的 质量直 接相关 [11]。 

4.  第一代 恒星和 星系对 宇宙介 质的金 属反馈 

伴随第 一代恒 星和星 系形成 而来的 第一代 超新星 会抛射 大量金 属物质 进入其 
周围的 星际和 星系际 介质中 [12，13]。 随 着金属 丰度的 增加， 一方 面由于 金属的 线发射 
和尘埃 的热发 射使得 恒星形 成区附 近的介 质的冷 却变得 更有效 ，从而 可能会 加速恒 
星的 形成； 另一 方面， 当金 属丰度 达到某 一典型 值后， 形成的 恒星可 能由首 批大质 
量 星主导 金属丰 度约为 0 的 第一代 恒星向 低质量 金属丰 度较高 (约大 于万分 之一太 
阳 丰度) 的第 二代恒 星转化 [14，15]。 目前仍 然不清 楚这种 转化过 程是缓 慢进行 的还是 
快速的 类相变 过程， 这种 转化的 典型金 属丰度 也难以 确定。 

如上 所述， 第一 代恒星 和星系 的反馈 作用不 仅会影 响它们 自身的 形成， 也会从 
整体上 影响其 周围的 恒星形 成演化 ，甚至 于影响 整个宇 宙中的 矮星系 的形成 并在我 
们的 银河系 中留下 印迹。 不 过由于 受数值 模拟的 精度和 观测的 限制， 对这些 反馈作 
用的 深入而 准确的 理解还 有待进 一步的 发展。 新 一代望 远镜如 James  Webb  Space 
Telescope  (JWST),  Thirty  Meter  Telescope  (TMT) 等将 可能探 测到在 红移为  10 处的 
第一 代星系 及伴随 第一代 恒星形 成的超 新星爆 发等， 而 在射电 波段的 the  Lower 
Frequency  Array  (LOFAR) 、 the  Murchison  Wide-field  Array  (MWA) 和 我国的 21CMA 
则可能 观测到 宇宙再 电离过 程的氢 21 厘米线 发射。 这 些观测 必将加 速对第 一代恒 
星和星 系形成 及其反 馈过程 研究的 发展， 并 可能提 出新的 问题。 
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种 子黑洞 和第一 代恒星 及星系 

Seed  Black  Holes  and  First  Stars/Galaxies 

经过 天文学 家过去 几十年 的努力 ，人 们已认 识到黑 洞不仅 是广义 相对论 中爱因 
斯坦 场方程 的真空 解而且 是宇宙 中客观 存在的 天体。 不 但一些 x 射 线源显 示了恒 
星质量 黑洞的 存在， 而且 在大多 数星系 (包 括银 河系） 中心 都存在 超大质 量黑洞 
(105 〜 109 太阳质 量)。 万 物皆有 其源。 我 们已知 处于星 系中心 的超大 质量黑 洞的质 
量成长 主要来 源于在 类星体 或活动 星系核 阶段的 物质的 吸积， 然而其 吸积成 长之初 
的种子 黑洞是 如何形 成的？ 回 答此问 题将不 得不追 溯到早 期宇宙 中结构 的形成 、第 
一 代恒星 和星系 的形成 等重大 问题。 

宇宙 密度的 原初扰 动增长 在红移 Z 约 20 〜 30 时 会在约 106 太阳质 量的暗 物质晕 
中形 成第一 代恒星 [1，2] 。 原初 宇宙中 主要含 有氢、 氮和 少量在 宇宙大 爆炸时 产生的 
锂。 在约 106 太阳 质量的 暗物质 晕中， 这 几乎零 金属丰 度的气 体由于 其中的 氢分子 
冷却 而损失 能量， 从而进 一步凝 聚至引 力势场 中心， 当 凝聚气 体质量 超过金 斯质量 
时就坍 缩形成 第一代 恒星。 它 们的质 量可能 会达到 103 太阳 质量。 这 第一代 产生的 
恒星 (以 及后 代虽未 被金属 污染但 已受第 一代恒 星形成 影响的 物质而 形成的 恒星) 
通 常被称 为星族 III 恒星。 如果 这些恒 星的初 始质量 小于约 140 太阳 质量， 其演化 
类似 于现今 富含金 属的恒 星演化 而经历 超新星 爆发并 遗留下 黑洞； 初始 质量 介于约 
140-260 太 阳质量 的恒星 会在氧 核燃烧 过程中 由于正 负电子 对不稳 定性而 爆炸并 
无遗迹 留下; 初始 大于约 260 太阳 质量的 恒星会 在核燃 烧过程 中直接 坍缩成 黑洞且 
形成的 黑洞质 量可能 超过一 半的初 始质量 W。 除 了星族 III 的 恒星演 化的产 物外， 
另一种 形成种 子黑洞 的可能 途径仍 是在高 红移&  >  15) 未被金 属污染 但质量 稍大和 
维力 温度略 高一些 (约 104K) 的 暗物质 晕中， 气 体云团 的分裂 和恒星 形成由 于氢分 
子、 原子 氢和金 属冷却 都不有 效而被 抑制， 物质 可通过 气体盘 上发展 的非轴 对称动 
力学不 稳定性 损失角 动量而 传至暗 物质晕 中心从 而形成 quasi-star[4]0 其 中心核 i 丹 
缩成黑 洞后， quasi-star 继 续吸积 物质， 中 心黑洞 长大， 其质量 可达至 105~106 太阳 
质量。 传至暗 物质晕 中心的 物质也 可形成 超大质 量(>105 太阳 质量) 的 恒星后 直接坍 
缩 成黑洞 W。 如上机 制产生 的黑洞 均已被 假设为 观测到 星系中 心超大 质量黑 洞的种 
子 黑洞。 其中由 quasi-star 或超大 质量恒 星形成 的大质 量黑洞 曾被提 出用来 缓解观 
测到的 类星体 在红移 6 前如 何长成 109 太 阳质量 的巨型 黑洞的 难题。 

相 对第一 代恒星 而言， 第一 代星系 很难有 精确的 定义。 这 里我们 可将在 宇宙中 
最早 形成的 束缚于 暗物质 晕中的 恒星系 统作为 第一代 星系， 这些恒 星可能 是星族 III 
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的恒 星或极 贫金属 的星族 II 的恒星 [2]。 由 于第一 代星系 所在引 力势场 较浅， 宇宙可 
被恒星 产生并 被超新 星炸出 的金属 所污染 ，这一 金属丰 富过程 可能会 随第一 批恒星 
和星 系的形 成而迅 速达成 从而导 致星族 III 的形 成不再 有效。 同时星 系际介 质被加 
热， 小 质量暗 物质晕 中的重 子物质 被电离 和蒸发 并且只 有足够 大的暗 物质晕 (大于 
约 io7~io10 太阳 质量） 内才 能俘获 恒星和 星系形 成所需 的重子 物质。 因 而星族 in， 
小暗物 质晕中 的星系 甚至于 种子黑 洞的生 成效率 都会随 着宇宙 的电离 而降低 。种子 
黑洞 将在以 后的星 系并合 成长过 程中吸 积物质 或并合 长大。 

此外， 有些研 究中猜 想极早 期中宇 宙物质 密度的 涨落可 能形成 的宇宙 原初黑 洞[6]， 
也有研 究提出 致密星 团也可 坍缩成 中等质 量的黑 洞[7]， 但目前 尚未有 令人信 服的证 
据表明 这两类 黑洞的 存在。 无论 是宇宙 原初黑 洞还是 星团坍 缩成的 黑洞， 其 与星系 
形成和 种子黑 洞的关 系更是 未知。 

总之， 关于 第一代 恒星、 星系 的形成 和种子 黑洞的 产生机 制目前 还处于 理论猜 
想 阶段。 近几年 观测上 虽然在 红移深 度上取 得很大 进步， 但距 离第一 代星系 和种子 
黑洞产 生的红 移仍还 有较大 差距。 还 有许多 相关问 题值得 探讨， 例如， 第一 代星系 
和黑 洞的产 生的反 馈作用 如何？ 其对宇 宙早期 金属丰 富过程 和宇宙 再电离 过程及 
以 后星系 和超大 质量黑 洞的形 成有何 影响？ 如何在 观测上 验证种 子黑洞 形成模 
型？ 种子黑 洞的产 生是否 伴随着 伽马射 线暴？ 现今 是否还 存在种 子黑洞 、第 一代星 
系 遗迹？ 回答 这些问 题还有 待观测 技术、 数值模 拟及恒 星和星 系形成 理论的 进展和 
突破。 
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High  Redshift  Quasars  and  the  Gunn-Peterson  Effect 


20 世纪 60 年代 初期， 天文学 家在证 认射电 源时发 现一类 特殊的 天体， 它的光 
学图像 类似于 恒星， 并 且光学 光谱中 存在着 奇怪而 无法辨 识的发 射线。 1963 年， 
Schmidt 发现 这些奇 怪的发 射线实 际上是 由显著 的红移 造成的 [1]。 这 表明这 些特殊 
天体 距离我 们非常 遥远， 具有非 常巨大 的本征 亮度， 甚至 可以比 整个银 河系亮 100 
倍以上 。我们 现在知 道这些 源是由 处于遥 远星系 中心的 大质量 黑洞通 过吞噬 气体将 
巨量 引力能 转化为 电磁波 辐射。 我 们称这 类源为 类星体 (参 见本书 “ 类星体 的形成 
与 演化”  一 ' 文)。 

由 于类星 体的巨 大本征 亮度， 以 及它区 别于正 常星系 和恒星 的辐射 特征， 天文 
学家可 以很容 易地在 更遥远 的距离 上发现 它们。 1965 年， 类 星体的 红移记 录已经 
上升至 2.01[2]。 大量 高红移 类星体 的发现 主要归 功于斯 隆数字 化巡天 (SDSS)， SDSS 
主要采 用颜色 选的办 法获得 大量高 红移类 星体的 候选者 ，并通 过光谱 观测获 得它们 
的 红移， 2001 年 SDSS 把 类星体 的红移 记录提 高到了  6 以上 [3]。 

由 于红移 效应， 红 移大于 2 的类星 体光谱 中波长 1216 埃的 Lya 发射线 以及更 
短波长 的连续 谱从紫 外波段 红移进 入光学 波段， 从而 可以在 地面探 测到。 1965 年， 
Gunn 和 Peterson 指出 [4]， 如 果星系 际介质 中存在 连续分 布的弥 散的中 性氢， 则可 
以通过 测量高 红移类 星体光 谱中比 Lya 发射线 波长更 短的连 续谱吸 收来测 量中性 
氢的 含量， 这 其中的 物理原 理在于 遥远类 星体的 光线在 宇宙中 传播过 程中， 与位于 
观 测者和 类星体 之间视 线方向 上的星 系际中 性氢原 子相互 作用， 也就是 Lya 吸收 
与 散射， 这种 效应可 以明显 削弱类 星体光 谱中波 长短于 1216 埃 的连续 谱辐射 ，产 
生  Gunn-Peterson  波谷。 

在现 代大爆 炸宇宙 学的理 论里， 随 着宇宙 逐渐的 冷却， 在大爆 炸后约 40 万年 
后宇 宙中的 自由电 子与质 子或其 他核子 复合， 形 成中性 氢氦等 元素。 随着宇 宙的进 
一步 演化， 宇 宙中的 物质开 始聚集 成团， 形成 第一代 恒星， 星系 甚至类 星体， 这些 
天体 的辐射 开始电 离它们 周围的 星系际 介质， 这个 过程我 们称之 为宇宙 再电离 (本 
书 “宇 宙再电 离”和 “再电 离源” 两 文)。 我们 已知目 前宇宙 中弥散 的星系 际介质 
是 完全电 离的。 因 此通过 观测高 红移类 星体的 Gunn-Peterson 效应可 以探测 宇宙早 
期弥 散的中 性氢， 从 而告诉 我们宇 宙再电 离这一 过程是 在什么 时间发 生的， 以及了 
解宇宙 早期再 电离源 的形成 过程。 

我们在 这里需 要区别 Gunn  Peterson 效 应与另 外一类 星系际 介质的 Lya 吸收， 
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Lya 森林 (Lya  forest)。 宇宙 中星系 间除了 存在连 续分布 的弥散 星系际 介质外 ，还 
存 在成团 的气体 云团， 这些分 立的气 体云团 在类星 体光谱 Lya 线蓝端 (波 长更 短端) 
产生 Lya 吸 收线， 吸收线 对应的 红移即 是气体 云团的 红移， 见图 1。 
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图 1  Keck 望远镜 观测到 的 类星体 Q1422  +  2309 的高 分辨率 光谱。 

摘自  http://www.astr.ua.edu/keel/agn/forest.htmlo 

从图 1 中 我们可 以看到 在类星 体宽的 Lya 发 射线蓝 端有大 量窄的 Lya 吸 收线， 
我们 称之为 Lya 森林。 但除了 分立的 吸收线 以外， 类 星体的 连续谱 流量并 没有明 
显的 减弱， 这表明 在红移 3.62 以内 星系际 弥散的 氢已经 几乎全 部被电 离了。 要寻 
找星 系际弥 散的中 性氢， 科 学家需 要对更 高红移 的类星 体开展 观测。 

2001 年， 美国天 文学家 Robert  Becker 与合作 者使用 Keck 望远镜 获得了 儿个 
SDSS 巡天找 到的红 移大于 5.8 的类星 体的中 等分辨 率光谱 (图 2)。 这 项研究 发现其 
中一 个红移 6.28 类星体 Lya 蓝端 的连续 谱流量 是红端 流量的 0.0038±0.0026 倍 ，几 
乎 为零， 计算发 现高红 移处高 密度的 Lya 森林 不足以 解释这 么弱的 连续谱 流量， 
即 观测表 明存在 显著的 Gunn-Peterson 效应 [3]。 这是人 类发现 的第一 个完全 的氢的 
Gunn-Peterson 波谷。 后续研 究给出 在红移 6.3 的 时候， 星系际 介质中 的中性 氢比例 
大于 0.001[5]。 这些 研究表 明宇宙 的氢的 再电离 到红移 6 左右 结束。 

在 这里值 得提到 的是， 在天 文学家 寻找氢 元素的 Gunn-Peterson 效应的 同时， 
也在 搜寻氦 元素的 Gunn-Peterson 效应。 氦是宇 宙中元 素丰度 第二的 元素， 被电离 
了 一个电 子的氦 (He  II) 的 Lya 线的 波长为 304A。 计算表 明相比 于氢， He  II 需要更 
高的电 离能， 具有小 的电离 截面， 大 的复合 速率， 因此 星系际 介质中 弥散的 He  II 
比氢 更难于 电离， 可以在 较低的 红移上 探测到 He  II 的 Gunn-Peterson 效应 [6]， 同时 
由于 He  II 和氢的 电离势 不同， 对 比研究 He  II 和氢的 Gunn-Peterson 效应可 以帮助 
我 们了解 宇宙中 的电离 源及其 演化。 由于 Hell 的 Lya 线波长 太短， 即使是 高红移 
的类 星体， 也只能 在紫外 波段探 测它的 Gunn-Peterson 效应。 1994 年 哈勃空 间望远 
镜探测 到红移 3.286 的 类星体 Q0302-003 本 征波长 304A 以蓝的 He  II 吸收 m， 1996 
年 Hopkins 紫外 望远镜 (HUT) 探测 到红移 2.73 的 类星体 HS1700+64 的 He  II 吸收 [8] 
等， 并被后 续更多 的观测 所证实 ，对 比对应 的氢吸 收的计 算得到 明显的 弥散的 He  II 
吸收。 然而， 由 于紫外 观测的 困难， 对 He  II 的 Gunn-Peterson 效应 的进一 步了解 
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还有待 于新的 紫外观 测设备 的投入 使用。 
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图 2  Keck 望 远镜观 测得到 的四个 SDSS 选的红 移大于 5.8 的类星 体光谱 [3]。 

从图 2 我们 还可以 看出， 由于 星系际 介质的 吸收， 高红移 类星体 Lya 线以蓝 
的辐 射非常 微弱， 甚至 为零。 对红 移大于 7 的 类星体 来说， 由于类 星体的 Lya 线 
发 射已经 红移到 近红外 波段， 我们在 光学波 段无法 探测到 它们的 信号。 随着 大视场 
近红外 相机逐 渐投入 使用， 我们相 信不久 的将来 人类对 类星体 的认识 可以扩 展到红 
移 7 甚至 10 以上。 
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高红 移星系 的搜寻 


Searching  for  High  Redshift  Galaxy 


高红 移星系 通常是 指红移 的、 形成 于宇宙 早期的 星系。 对 高红移 星系的 
搜寻、 观测和 研究， 可 以了解 宇宙早 期的星 系形成 过程、 星系 演化和 宇宙再 电离过 
程等， 是现在 天体物 理研究 的热点 之一。 

20 世纪 90 年 代中期 以来， 随 着地面 8 〜 10 米级地 面望远 镜的建 成和空 间哈勃 
望远镜 的投入 观测， 一大 批寻找 高红移 星系的 巡天项 目得以 实施。 图 像巡天 有包括 
哈 勃深场 (HDF)、 哈勃 极深场 (HUDF)、 COSMOS、 SXDS、 EIS、 AEGIS 等； 光谱 
巡天 有包括 DEEP2、 WDS、 GDDS 和 zCOSMOS 等。 通过这 些巡天 观测， 一大批 
高红移 星系被 发现。 目前有 光谱证 认的、 红 移最高 的星系 z  =  6.96w; 另外 还有一 
批有 待光谱 观测证 认的、 红 移介于 7 〜 10 的高红 移星系 候选者 [2]。 

高红移 星系的 搜寻， 主 要有以 下三种 方法。 ①直 接光谱 观测： 通 过观测 星系的 
光谱， 证认光 谱的特 征谱线 来确认 星系的 红移。 ②测 光红移 方法： 观 测某一 个天区 
的 多波段 图像， 得到其 中每一 个星系 的能谱 分布， 利用星 族合成 方法， 给出 星系的 
测光 红移， 从而确 定哪些 星系是 高红移 星系。 ③ 颜色选 方法： 利用 两种颜 色或者 
某一 种颜色 选取高 红移星 系的候 选者。 这种方 法现在 被应用 的最为 广泛， 选 取了包 
括  EROs、 BzKs、 DRGs、 DOGs、 SMGs、 LBGs、 LAEs  等不同 红移的 星系。 下面 
我们将 详细介 绍这些 星系的 选取。 

EROs:  Extremely  Red  Object, 极红 天体。 EROs 是利用 I-K 或 R-K 颜色 选取的 
红移 z 〜 1 的、 颜色 很红的 星系。 EROs 又可分 为尘埃 少的、 年 老星系 和富尘 埃的、 
年轻 星系。 关于 这两类 EROs 的 比例， 现在还 存在争 论[3]。 

BzKs： 利用 和 z- [两种 颜色选 取的一 类红移 z~2 的 星系， 它们包 括年老 
的星系 (称作 pBzKs) 和 年轻的 恒星形 成星系 (sBzKs)m。 红移 z 〜 2 时， 宇宙 的恒星 
形成 率密度 最高、 星系 形态可 能也是 在该宇 宙时刻 形成， 所 以研究 BzKs 对 与了解 
星 系演化 重要。 最近 的研究 发现， BzKs 空 间成团 性强， 很多是 大质量 星系， 它们 
可能是 近邻大 质量星 系的前 身星系 [5]。 

LBGs:  Lyman  Break  Galaxies 0 利 用星系 光谱中 912A  的  Lyman  break  特征 ，选 
取得到 的红移 的 星系， 这种 方法又 被称为 drop-out 方法 [6]。 可 以通过 选用不 
同的 滤光片 组合， 选 取红移 分别为 z 〜 3,  4， 5， 6， 7， …的 高红移 星系。 现在 ，这 
种方 法也被 发展用 于选取 z~2 的星系 [7]。 

LAEs：  Lyman  Alpha  Emitters, 是利用 窄波段 滤光片 选取的 一类高 红移发 射线星 
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图 1 左图 :利用 S-Z 和 Z-K 双 色图， 可以选 取红移 Z 〜 2 的 恒星形 成星系 (图 中蓝点 )[5]; 右图: 

利 用不同 滤光片 组合， 可以选 取不同 红移的 Lyman  break 星系 [6]。 

高红 移星系 搜寻和 观测的 困难主 要在于 天体光 度反比 于距离 的平方 ，高 红移星 
系和我 们之间 的距离 遥远， 光度 暗弱。 光谱 观测， 只能 观测到 比较亮 的天体 光谱， 
高红 移星系 很暗， 光 谱观测 的效率 很低， 即 使利用 现在的 10 米级口 径的望 远镜观 
测高 红移星 系的光 谱也很 困难。 虽然光 学波段 的图像 观测现 在可以 观测到 亮度为 
30 星等 的暗弱 天体的 图像， 但是 目前的 近红外 波段探 测器灵 敏和观 测效率 都不够 
理想， 而在 搜寻高 红移星 系时， 近 红外波 段最为 重要。 所以光 谱观测 和近红 外波段 
图像 观测效 率低， 限制了 高红移 星系的 发现。 

进入 21 世纪， 随着大 望远镜 近红外 设备的 更新和 HST 的 WFC3 的投入 观测， 
高 红移星 系的搜 寻和研 究进入 了黄金 时期， 一 系列重 要的科 学问题 有可能 得以解 
决 。包 括：① 原初星 系形成 于宇宙 的什么 时刻？ 如何发 现和证 认这些 星系？ 它们对 
宇 宙再电 离的贡 献是否 重要？ 第一 代恒星 (星族 III) 和 原初星 系的形 成有何 关系？ 
②不 同红移 处的高 红移星 系之间 是否存 在演化 关系？ 如何演 化的？ ③星系 的哈勃 
形态是 如何形 成的， 何时形 成的， 环境因 素的影 响是否 重要？ ④星系 中的反 馈过程 
(超 新星 或 / 和 AGNs) 和 星系环 境对高 红移星 系中的 恒星形 成有何 影响？ 宇宙中 
恒星形 成率密 度和恒 星质量 密度在 高红移 处如何 演化， 星系 光度函 数如何 演化？ 


系。 这类 星系光 谱中有 很强的 Lyman  a 谱线， 选取波 长合适 的窄带 滤光片 观测， 
它们在 窄带图 像上有 较强的 辐射。 考虑到 近红外 波段天 光辐射 较强， 只能在 某些波 
长 窗口可 以观测  LAEs， 对应 的红移 2  =  1/1215.67-1=3.4， 4.5， 5.7,  6.5[1]。 

鉴 于篇幅 限制， 这里不 再详述  Distant  Red  Galaxies  (DRGs；  J-Ks>2.3；  z>lfK 
Dust-Obscured  Galaxies  (DOGs;  R— [24]>14  in  Vega;  z 〜 2)[9] 和  Sub-millimeter  Galaxies 
(SMGs)[1°_ 选取和 特性， 以及高 红移类 星体的 选取。 

Deep  3a-F 
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⑤ 是否存 在红移 2 的高 红移星 系团？ 如 何发现 它们？ 
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星系 的相互 作用与 星系的 活动性 

Interaction  of  Galaxies  and  Activity  Problems 

在 茫茫宇 宙中， 有 着数以 千亿计 的岛屿 —— 星系， 它们是 宇宙大 家庭的 成员， 
也 是恒星 的家。 星 系的演 化不仅 反映着 宇宙的 演化， 还 影响着 其中数 以千亿 颗恒星 
的 形成与 演化。 星 系的形 状千姿 百态， 但 是在近 邻的宇 宙中大 部分星 系呈现 出很少 
的几种 形态， 盘状 星系、 椭球状 星系和 不规则 星系。 星 系的千 姿百态 主要来 源于星 
系之间 的相互 作用， 它们构 成了宇 宙中最 壮丽的 风景。 恒星与 恒星的 距离远 大于恒 
星的大 小[1]， 与恒 星不同 的是， 星 系与星 系之间 的距离 有很高 的几率 在星系 大小尺 
度上， 尤 其是在 一些环 境下， 例如， 星系 团中心 区域、 星系 群中。 因此， 在 万有引 
力的作 用下， 星 系的相 互作用 是很普 遍的， 这与 我们通 常的想 法是完 全不一 样的。 
事 实上， 如果 考虑到 矮星系 和卫星 星系， 可以 说星系 的相互 作用是 无处不 在的。 

既然 相互作 用在星 系中是 很普遍 的现象 ，那 么它必 然和星 系的形 成和演 化密切 
相关。 近 年来， 大 设备、 大巡天 的观测 结果让 我们对 此有了 进一步 认识， 但 是又提 
出 了更多 的新的 问题。 

1. 如何判 断星系 的相互 作用？ 

星系 间由于 引力产 生的相 互作用 ，引起 星系内 部恒星 、气体 和尘埃 的分布 改变， 
甚至 发生物 质交流 和物质 的抛出 (如 M81， 图 1)， 星系 的形态 会发生 变化。 由星系 
的形态 来判断 相互作 用是一 种最直 接和最 常用的 方法。 相互作 用会使 正常星 系产生 


图 1  M81 星 系群的 相互作 用的光 学和射 电成像 (http://images.nrao.edu/116)。 
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不对称 的形状 改变， 潮 汐力的 作用会 产生弯 曲而又 长的潮 汐尾， 星系 之间物 质交流 
会在 星系间 形成物 质桥， 星 系的对 碰会产 生类似 车轮的 环状结 构等。 这些都 可以用 
来判 断星系 的相互 作用。 星系 的相互 作用有 不同的 类型和 阶段， 有的 是擦肩 而过， 
而有 的最终 并合到 一起。 在 并合的 晚期， 有 的确实 已经并 成了一 个核， 而有 的只是 
在目前 观测手 段下无 法分辨 而已。 对于这 种情况 我们只 能根据 星系相 互作用 产生的 
形 态遗迹 来判断 。形 态方法 对于高 红移宇 宙和并 合晚期 的星系 由于受 观测空 间分辨 
率的 限制经 常很难 实施。 因此 还得借 助于其 他波段 (射 电、 X 射线、 红 外等) 的帮助 
间接 确定。 

2.  相互 作用在 星系形 成和演 化中的 作用？ 

大量观 测表明 相互作 用在星 系的形 成和演 化中是 存在的 ，但 是它 在星系 形成和 
演化 中起到 什么作 用呢？  一 般来讲 ，星系 间强的 相互作 用会对 星系形 成和演 化进程 
有 影响。 在近 邻宇宙 中强的 相互作 用比例 还是很 小的， 但是在 遥远的 宇宙， 从红移 
1 到 3, 参 与到强 的并合 的大质 量星系 比例由 5% 〜 10% 上升到 50% 左右 [2]。 在红移 1 
以前， 具有 强相互 作用的 极亮红 外星系 (红 外光 度高于 太阳光 度一万 亿倍以 上的星 
系) [3] 的数 密度 是近邻 宇宙的 1 〜 2 个量级 以上。 可以说 在遥远 的宇宙 这种星 系间强 
的相互 作用比 例还是 很高的 [4]。 这 些证据 使我们 相信， 星系的 相互作 用在星 系形成 
的历史 中的确 起到过 作用。 但是 起到怎 样的作 用呢？ 

星系相 互作用 的理论 研究工 作主要 根据星 系动力 学方程 来研究 ，但 是除 了极少 
数特殊 情况我 们无法 得到方 程的解 析解， 只 能采用 7V 体模拟的方式来研究。 由于 
真 实的星 系含有 气体、 恒星 形成、 中 心活动 核及由 此产生 的反馈 作用， 因此 数值模 
拟应该 采用流 体动力 学方法 [5]。 由于计 算能力 和理论 知识的 限制， 我 们还无 法同时 
把各种 可能同 时放到 数值模 拟中。 尽管 如此， 最 早期的 数值模 拟工作 [6] 已经 可以很 
好的解 释星系 相互作 用产生 的桥和 潮汐尾 的特征 ，得到 很大一 部分椭 球星系 是可以 
经过 并合形 成的， 并得到 随后的 观测的 支持。 星 系的相 互作用 在大质 量椭球 星系的 
形成历 史中起 到至关 重要的 作用。 然而 对于较 小质量 的椭球 星系， 还 有其他 星系， 
情况又 是怎样 的呢？ 

3.  相互作 用如何 激发星 系的活 动性？ 

星系的 活动性 主要包 括大规 模的恒 星形成 (即， 星暴 现象) 和 AGN (活 动星系 
核) /QSO (类 星体) 的活 动性。 长期 以来， 天文学 家就意 识到星 系的相 互作用 与星系 
的活 动性密 切相连 [5]。 一般认 为是相 互作用 使气体 压缩， 加速了 恒星的 形成， 而中 
心 气体的 聚集又 激发了  AGN/QSO 的活 动性。 但是， 并 不是所 有相互 作用的 星系都 
有 星暴和 AGN/QSO 的 活动性 产生。 例如， 星暴 的产生 还与其 他因素 (碰撞 的参数 
等) 相关。 

星系的 相互作 用与活 动性的 关系最 集中体 现在极 亮红外 星系中 [3]， 它们 具有最 
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剧烈的 星暴， 其恒星 形成率 比一般 星暴高 2 个 量级。 随 着与星 暴强烈 相关的 红外光 
度的 增加， 星系 相互作 用的形 态比例 和活动 核比例 都显著 上升。 极亮 红外星 系中的 
剧烈 星暴来 自于星 系的相 互作用 似乎没 有太多 疑问， 相互作 用使气 体向中 心聚集 
(气体 + 恒星 动力 学模型 的数值 模拟可 以重复 这一过 程)， 从而产 生剧烈 星暴， 同时 
也激 发了活 动核。 但是 我们并 不能确 定其中 具体的 过程， 而星 系中心 的超大 质量黑 
洞是 刚刚形 成的还 是已经 存在而 又被激 活的， 也并不 清楚。 星 暴与中 心超大 质量黑 
洞的 共生、 共存 问题， 是目前 研究星 系形成 演化的 最前沿 课题。 

星系的 相互作 用与星 系的活 动性， 还有很 多尚未 回答和 解决的 问题。 随 着大口 
径望 远镜的 时代的 来临， 以及多 波段空 间天文 的高速 发展， 我 们有理 由相信 在这一 
领域会 有质的 突破。 人们对 宇宙、 星系 和恒星 的认知 也将提 升到一 个新的 高度。 
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星 系的形 态是指 星系发 出的辐 射在观 测者视 线方向 天球切 平面上 的投影 特征。 
1926 年， E.  Hubble (哈 勃) [1] 首先通 过对照 相底片 的目视 检测将 星系按 形态粗 分为三 
类。 其中， 形似 椭圆、 亮度分 布平滑 者称椭 圆星系 (E)， 又按扁 度分为 E0〜E7 几个 
次型； 状如 圆盘、 具有中 央突起 (核 球) 并 有旋臂 者称旋 涡星系 (S)， 按 核球与 盘的相 
对 比例及 旋臂展 开程度 再分为 Sa、 Sb、 Sc 等几个 次型； 具 有上述 特征、 但 旋臂起 
于中央 棒两端 者称棒 旋星系 (SB); 椭圆星 系和旋 涡星系 之间的 过渡型 (有盘 而无旋 
臂者) 称透 镜星系 (SO); 其余 不能归 为以上 各类者 称不规 则星系 (Irr)。 哈勃将 上述星 
系 类型从 左至右 排列成 一个音 叉形， 即 E0-E7 为音 叉柄， SO 为结 合部， Sa、 Sb、 
Sc 和 SBa、 SBb、 SBc 分 别为音 叉上、 下臂。 这样 的星系 分类现 称为哈 勃分类 ，或 
哈勃 音叉图 (图 1)。 后 来的学 者在此 基础上 进行了 细化和 发展， 但哈 勃分类 至今仍 
以其简 明性而 最具影 响力。 进一 步研究 发现， 星系 的形态 特征与 颜色、 年龄、 金属 
丰度、 气体 含量等 其他性 质存在 相关。 星系的 形态主 要取决 于什么 因素？ 是 星系形 
成时的 初始条 件不同 ，还是 产生于 后来的 演化？ 星系的 形态是 否受到 星系之 间相互 
作 用或星 系所处 环境的 影响？ 这是当 代天体 物理学 需要回 答的重 大难题 之一。 

Sa  Sb  Sc  Sd 

EO  E6  SO 

□  □□ 

SBO 


SBa  SBb  SBc  SBd 


图 1 哈勃 星系分 类序列 (音叉 图）。 

近邻 星系绝 大多数 都可以 纳入哈 勃分类 系统， 但 仍有约 1% 因形 态过于 特殊而 
难于 纳入。 它们或 者形如 车轮， 或 者貌似 天线， 星系之 间或有 “桥” 连接， 旋臂之 
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端或有 “尾” 甩出， 统 称为特 殊星系 (图 2)。 这 类星系 多处于 双星系 或致密 星系群 
中， 存在 “ 桥”、 “尾” 等相互 作用甚 至彼此 碰撞的 迹象， 故又称 “相 互作用 星系” 
或 “ 碰撞星 系”。 在自然 界的四 种基本 相互作 用中， 只有 引力和 电磁作 用是长 程力。 
尽管后 者的作 用强度 远大于 前者， 但 由于大 多数星 系整体 上为电 中性， 故星 系之间 
的相互 作用应 以引力 主导。 当星 系运动 到彼此 之间的 距离可 同星系 的大小 相比拟 
时， 星系 各个部 分将受 到来自 对方不 同强度 的引力 作用。 这种 潮汐力 可能就 是特殊 
星系的 起因。 为了 回应潮 汐力虽 可改变 星系形 态但难 以产生 长尾的 质疑， Toomre 
等 [2] 于 20 世纪 70 年 代在忽 略自引 力等简 化假设 下进行 了两个 星系近 距交会 的数值 
模拟 研究。 他们 发现， 星系对 潮汐扰 动的反 应取决 于星系 的类型 和轨道 的取向 。椭 
圆星 系的确 只能产 生扇状 变形， 而 旋涡星 系如果 在与扰 动星系 (用 M, 代表) 交会时 
相对速 度较慢 ，Mi 的趋 近方向 又与被 扰星系 M2 自转方 向相同 ，就 能够 产生桥 和尾。 
长尾是 在特殊 视线方 向投影 所致。 致 密星系 团中少 见带桥 或尾的 星系， 是因 为其中 
星 系的相 对速度 较高， 交 会时潮 汐力 作用时 间 太短的 缘故。 


图 2 哈勃望 远镜拍 摄的特 殊星系 NGC4676A/B (见 NASA 网 站)。 

三十多 年来， 随着 计算机 技术的 发展， AM 本 数值模 拟分辨 率大大 提高， 加上气 
体成分 的流体 动力学 模拟， 使模型 更接近 实际， 不仅证 实了上 述基本 结果， 还进一 
步 发现， 两个 质量相 当的盘 星系交 会时， 由于潮 汐力的 作用， 会使能 量从有 序运动 
(两星 系质心 的相对 运动) 转化 为其组 成粒子 的随机 运动， 从而 使星系 的相对 运动速 
度 减小。 这种 “ 动力学 摩擦” 会 导致两 个星系 成为束 缚系统 (俘 获)， 摩擦力 矩的作 
用进一 步导致 角动量 损失， 轨道 变小最 后并合 为一。 并 合的遗 迹具有 椭圆星 系的基 
本形态 特征， 可见， 星系形 态是可 以通过 并合发 生转换 的[3]。 

观测 表明， 不同 形态星 系的比 例有赖 于星系 所处的 环境。 根据近 邻亮星 系样本 
统计 ，在 星系密 度低的 区域 (场星 系)， 以 旋渦星 系为主 ，有 S(61%) ， E(13%) ,  S0(21%), 
Irr(3%), 而 在高密 度区域 (星系 群和星 系团) 中， 以 椭圆星 系和透 镜星系 为主， 相应 
比例为 S(ll%)， E(41%),  S0(48%),  Irr(0%)o 这种 依赖称 为形态 -密度 关系。 这种关 
系究竟 起源于 先天还 是后天 因素？ 也 就是说 ，是 初始条 件决定 了将来 会演化 为星系 
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密度 高的区 域有利 于形成 E 和 SO 星系， 还 是星系 密度高 的区域 将一些 S 星 系瓦解 
或转 化成了  E 和 SO 星系， 这是 一个有 争议的 问题。 哈 勃空间 望远镜 的高分 辨率成 
像 显示， 在红移 Z  =  0.4 〜 0.8 的几 个星系 团中， 有 着不少 近邻星 系团中 已鲜见 的颜色 
“ 特别” 蓝的呈 清晰旋 臂结构 的旋涡 星系， 而且 可以看 出其中 有许多 具备相 互作用 
或并合 的特征 (图 3)。 这表 明星系 形态的 转换在 与其寿 命相比 并不长 的最近 一段时 
期仍在 发生， 也 说明形 态-密 度关系 至少部 分起源 于星系 团中星 系转化 的历史 。其 
机制 可能在 于星系 团中星 系密度 较高， 近距交 会概率 较大， 一些 S 星系因 潮汐剥 
离 失去盘 成分， 或因动 力学摩 擦引起 并合而 转化为 E 星系。 另一种 机制是 冲压剥 
离： X 射 线观测 表明， 星 系团内 存在温 度达千 万度、 总 质量可 与星系 中恒星 比拟的 
炽 热弥漫 气体， 当 盘星系 以速度 v 在密 度为 的 团内气 体中运 动时， 单位面 积上受 
到的冲 压;? =  />v2 若超 过盘的 自引力 ，则 盘上气 体的剥 离就会 发生。 星系团 中心部 
分的 气体密 度高于 外围， 若各 处星系 速度大 致相当 (等 温模 型)， 中心 区域星 系受到 
的 冲压， 从而气 体剥离 将比外 围高。 中性氢 21 厘米谱 线观测 表明， 星系团 中心部 
分 的星系 气体含 量少于 外围， 原因可 能就在 于此。 


图 3  红移 =0.39 的富 星系团 Abell  85 1( 见 NASA 网 站)。 


按 照大爆 炸宇宙 模型， 在膨 胀宇宙 早期形 成的星 系密度 比现在 要高， 星 系周围 
大质量 暗物质 晕的存 在会增 加碰撞 截面， 使得星 系之间 的相互 作用及 并合对 星系形 
态的影 响应该 比现在 要强。 哈 勃深场 (HDF) 和 超深场 (UDF) 高分 辨图像 显示， 红移 
直到 1.4 的暗 弱星系 多具有 形态上 特殊的 相互作 用特征 (图 4)。 近 年来以 SDSS 为 
代 表的数 字成像 巡天， 使星系 观测范 围扩展 到早期 宇宙的 高红移 区域， 但这 些星系 
不 但数量 达到近 千万的 量级， 而 且大多 距离我 们非常 遥远， 很 难用哈 勃的定 性判据 
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对 它们进 行形态 分类。 好在 通过近 邻星系 面亮度 的研究 发现， S 星系 (盘) 亮 度的径 
向分 布基本 遵从指 数律， 而 E 和 S0 星 系则基 本遵从 r1/4 次 方律。 这 种基于 数字面 
源 测光的 判据， 适合 于对深 度巡天 星系大 样本进 行形态 的定量 分类。 为了放 宽这种 
方 法对面 亮度函 数形式 的假设 ，近 年来还 发展了 不依赖 于模型 的参数 化星系 形态分 
类系统 [4]。 常用的 参数包 括聚集 度指数 C， 不对 称指数 J 和簇聚 指数又 其中 C  = 
51g(r8o/r2o),  W 和 巧。 分 别为包 含星系 80% 和 20% 辐射流 量的圆 半径。 E 星系 C 值最 
高， S 星系 C 值较低 (沿 哈勃音 叉图越 往右越 低)。 3 的数值 由将星 系旋转 180° 后 
得 到的图 像与原 初图像 的差值 计算。 J 在 0 与 1 之间 变化， 0 表 示完全 对称， 从 E 
开 始沿哈 勃序列 增加， 相互作 用星系 通常不 对称程 度高， 1 表示 完全不 对称。 S 定 
义为星 系原始 图像和 平滑后 图像的 差值， 描述 星系中 的小尺 度结构 (例 如恒 星形成 
区) 特征。 椭圆 星系和 S0 星系当 前很少 有恒星 形成， S 值较 小， 旋涡 星系和 不规则 
星 系有大 量恒星 形成， S 值较 大。 参数化 分类系 统的优 点是， 无需 假定星 系的光 


图 4 哈勃 超深场 (HUDF 乂见 NASA 网站 )。 
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度分布 ，完全 基于计 算机自 动归算 ，适合 大样本 研究， 特 别是包 含了星 系相互 作用、 
恒星形 成史等 信息， 能 在一定 程度上 反映星 系形成 和演化 的物理 过程。 但是， 这些 
结 构参数 会受到 波段、 分辨 率和信 噪比的 影响， 也可能 随星系 演化而 改变， 从而使 
基 于这些 参数的 分类判 据在不 同红移 处可能 不同。 

综上 所述， 星 系之间 的相互 作用和 星系形 态特征 演变的 研究， 是 一个涉 及星系 
形成和 演化史 的复杂 问题， 通过几 十年的 探索， 尽管有 了长足 进展， 仍然存 在不少 
困难。 理论 方面， 进一 步提高 包括暗 物质、 气体和 恒星等 多成分 数值模 拟的分 辨率; 
观测 方面， 获得不 同红移 (特 别是 〜 2.5) 星 系大样 本的形 态结构 数据， 并 将两者 
进 行对比 分析， 可 能是未 来需要 着力的 方向。 
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大质 量早型 星系的 形成和 干并合 

The  Formation  of  Massive  Galaxies  and  Dry  Merger 

在 标准宇 宙学模 型-暴 涨冷暗 物质宇 宙学常 数模型 (LCDM) 框 架下， 结 构的形 
成 是通过 暗晕的 不断并 合来完 成的。 而星 系的形 态也是 由星系 并合的 历史来 决定。 
观 测发现 星系在 颜色- 星等图 (CMR 关系) 上明 显分为 两类， 称为 blue  cloud 和 red 
sequence  (Strateva  et  al.  2001;  Blanton  et  al.  2003)。 前一 类是大 量恒星 还在形 成的盘 
星系， 在 CMR 图 上分布 弥散； 而 后一类 是没有 明显恒 星形成 的早型 星系。 观测发 
现 在红移 2 之前大 量早型 星系已 经形成 ，但 是大 质量的 早型星 系的最 终形成 应该是 
在 z  =  1 之后 (Naab  et  al  2009)。 最近的 观测还 发现这 类星系 的尺度 (size) 随 红移有 
很强的 演化。 平 均说来 ，近邻 的早型 星系的 尺度是 红移为 2 的 具有相 同质量 的早型 
星系 尺度的 3 到 5 倍 (Daddi  et  al_  2005;  van  Dokkum  et  al.  2008)。 CMR  图上的  red 
sequence 星系， 尤其 是光度 函数亮 端的大 质量早 型星系 是如何 形成、 何时形 成仍然 
是有 待进一 步研究 回答的 问题。 

星系间 的并合 被认为 是早型 星系形 成的重 要途径 。根 据并 合前身 星系中 气体的 
多寡， 星 系并合 可分为 湿并合 (wet  merger) 和 干并合 (dry  merger)。 湿 并合是 富气的 
盘 星系之 间的并 合过程 或盘星 系与早 型星系 的并合 。观 测和数 值模拟 都表明 这类并 
合可以 使大量 气体流 向星系 中心， 从而 激发星 系核周 的大规 模星暴 和星系 的核活 
动 .这 类星系 并合的 产物是 中心呈 power-law 结构， 动 力学上 有明显 旋转成 分的早 
型 星系。 而干 并合是 缺乏气 体的早 型星系 之间的 并合。 目前流 行的观 点认为 中心呈 
core 结 构的大 质量早 型星系 是经历 干并合 形成的 (Khochfar  &  Silk,  2008)。 

由 于参与 干并合 的前身 早型星 系中气 体很少 ，在并 合过程 中不会 有显著 的恒星 
形成 活动， 所 以星系 的形成 和星系 上的恒 星的形 成不一 定同时 进行。 即大的 早型星 
系的恒 星可能 在高红 移时就 已经形 成了； 而大 星系是 通过这 些恒星 已经形 成的小 
星系 的聚积 而形成 Q  van  Dokkum  et  al.  (2005);  Tran  et  al.  (2006) 通过分 析近邻 早型星 
系 (红 移小于 0.1) 的 深曝光 图像， 系统地 研究了 干并合 过程， 发现干 并合的 形态和 
湿 并合很 不相同 。湿 并合一 般都有 潮汐尾 (tidal  tail) 等 显著观 测特征 (参 看关 于星系 
形态的 难题文 章)， 而干并 合的星 系周围 只有一 些由老 恒星组 成的宽 而暗的 颜色偏 
红的弥 散的扇 形结构 (fans)， 或显示 出不对 称形状 （图 1)。 正因为 如此， 从观 测上对 
正 在进行 干并合 的星系 比较难 于证认 。研 究光度 函数亮 端的大 质量早 型星系 的形成 
时间 与这类 干并合 的并合 率直接 相关。 但 是由于 干并合 的特征 不显著 ，证认 干并合 
从观测 上困难 很大， 特别 是对红 移高一 些的样 本证认 的困难 更大， 研究干 并合并 
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合率 极其随 红移的 演化相 对来说 就更加 困难。 已 经有一 些研究 结果， 但给出 的红移 
1 之 后的并 合率相 差很大 （Renzini,  2008)。 

另一 方面， 由 于干并 合是无 耗散的 过程， 干 并合之 后星系 比并合 前的星 系尺度 
大 (Cox  et  al.  2006,  Bernardi  et  al.  2007,  Liu  et  al.  2008), 所以 人们期 望通过 干 并合来 
理 解星系 尺度随 红移的 演化。 但是 最新的 数值模 拟的结 果并不 一致， 有的能 够解释 
观测 的结果 (如 Naab  et  al.  2009), 也有 的研究 结果表 明只是 干并合 不能够 解释尺 
度的那 么显著 的变化 (如 Nipoti  et  al.  2009)。 

由此我 们可以 看到小 的红星 系的干 并合可 能是形 成大质 量早型 星系的 主要途 
径。 但是从 观测来 确定并 合率， 确定大 质量早 型星系 的质量 密度的 演化， 或 者从数 
值 模拟来 研究早 型星系 尺度的 显著演 化和质 量密度 的演化 仍然没 有解决 ，所 以星系 
干 并合与 大质量 早型星 系的形 成是目 前研究 的热点 之一， 也 是下一 代望远 镜要解 
决的 问题。 
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图 1 有明显 dry  merger 特征 的星系 团中心 最亮的 星系。 参见 Liu  et  al.  (2008)。 
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超大 质量黑 洞和星 系的共 同演化 

The  Co-Evolution  of  Supermassive  Black  Holes  and  Galaxies 

黑洞 是广义 相对论 最优美 最惊人 的预言 之一。 20 世纪 60 年代首 次发现 的类星 
体是 宇宙中 的有着 极高光 度和极 高能辐 射的致 密天体 [1]， 它们 只能用 超大质 量黑洞 
(质量 区间为 106 〜 101()Msun) 在吸 积物质 过程中 高效地 将物质 转化为 能量这 一图景 
来解释 ％3]。 黑洞吸 积过程 的质能 转换效 率可达 6% 〜 40% [4,5]， 远比太 阳中心 的核反 
应 (0.7%) 有效。 随后 在不同 红移、 波段及 光度范 围内发 现的大 量类星 体旋即 成为超 
大质量 黑洞在 宇宙中 广泛存 在的重 要依据 。大量 观测又 表明类 星体存 在于遥 远星系 
的 核心区 。于 是一个 自然的 推测就 是在邻 近的非 活动星 系甚至 于银河 系中心 也存在 
作为早 期核活 动遗迹 的超大 质量黑 洞[4,6]。 因此 寻找近 邻星系 中超大 质量黑 洞的存 
在证据 就成为 过去几 十年中 天体物 理关于 黑洞研 究的一 个主要 目标。 而与类 星体问 
题 相伴， 超大 质量黑 洞的形 成演化 也成为 一个亟 待解决 的重大 问题。 

经 过几十 年不懈 的努力 ，天文 学家们 发现几 乎在每 个邻近 的椭圆 星系或 旋涡星 
系的 核球中 都确实 存在一 超大质 量黑洞 [7]。 其中最 有说服 力的例 子是银 河系和 
NGC4258： 对 银河系 最内核 区恒星 S2 运 动的精 准测量 揭示其 绕中心 约为四 百万个 
太 阳质量 的质点 作几乎 完美的 开普勒 椭圆轨 道运动 ，从 而排除 了几乎 所有的 非黑洞 
替代模 型[8]; 对 NGC4258 核区吸 积盘的 水脉泽 线的观 测也表 明该盘 围绕中 心一质 
量为兰 千六百 万个太 阳质量 的黑洞 作开谱 勒运动 [9]。 令 人惊讶 的是， 对当前 有较准 
确 黑洞质 量测量 的几十 个星系 ，它 们的黑 洞质量 与其寄 主星系 或核球 的质量 或速度 
弥散 度紧致 相关， 并且 该类相 关的内 秉偏差 大约只 有二倍 [7，1()]。 考 虑到星 系尺度 (上 
万 光年) 与中 心黑洞 引力所 能影响 的尺度 (约为 光年) 间的巨 大差异 ，这 一惊人 的结果 
表明星 系和其 中心黑 洞之间 必然存 在内在 的物理 关联。 

根 据当前 大样本 巡天观 测对近 邻超大 质量黑 洞和遥 远类星 体的统 计分析 表明， 
今天的 超大质 量黑洞 主要是 通过其 早期活 动阶段 (即表 现为类 星体或 活动星 系核的 
阶段) 的物 质吸积 来获得 其现今 的质量 [1U2] ，质能 转换率 也大约 与理论 预言一 致[13]。 
这一 结果揭 示黑洞 很可能 是在其 吸积成 长过程 中与星 系发生 相互作 用而致 黑洞质 
量与星 系特征 参量之 间的紧 致关系 ，或者 说黑洞 通过其 核活动 过程中 对星系 的反馈 
作用 来制约 星系的 演化。 这 种反馈 作用可 能对应 的一种 物理过 程是： 当核活 动过程 
中输 出并耦 合到星 系或暗 物质晕 中气体 的能量 (或 动量) 大 于这些 气体的 束缚能 (或 
逃逸 动量) 时， 所有 这些气 体都可 能被驱 除出星 系或暗 物质晕 以至于 黑洞和 星系的 
成长 被终止 [14，15]。 该 反馈过 程巧妙 地将黑 洞和星 系的形 成演化 耦合在 一起， 它们演 
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化的 终点刚 好满足 观测发 现的黑 洞质量 与星系 特征参 量之间 的紧致 关系。 但是 ，如 
何在 微观上 是实现 上述过 程并不 清楚， 这 仍是当 前的研 究热点 之一。 

早在 1988 年， George  Efstathiou 和 Martin  Rees[16] 就建议 黑洞和 类星体 的形成 
演化是 与冷暗 物质宇 宙模型 下的暗 物质晕 和星系 形成直 接相关 联的。 基于暗 物质晕 
并合 树对星 系形成 的较细 致的半 解析考 虑并假 设核活 动性是 在星系 的并合 过程中 
触发， Guinevere  Kauffmann 和 Martin  Haehnelt[17] 建立了 超大 质量黑 洞和星 系共同 
形成演 化模型 的基本 框架。 受观测 上有关 黑洞质 量和星 系特征 参量之 间的紧 致关系 
及 黑洞的 成长主 要来自 于 吸积过 程这一 限制的 激励， 近 年来基 于这一 框架的 超大质 
量黑洞 和星系 的共同 演化模 型得到 了极大 的发展 [18~22]。 结合 最新的 数值模 拟结果 
和星系 形成中 各种物 理过程 的细致 处理， 大多数 黑洞和 星系的 共同演 化模型 都糅合 
进了星 系中心 的核活 动性对 星系形 成的反 馈作用 过程， 从而可 以较好 地同时 解释黑 
洞和星 系特征 参量之 间的紧 致关系 、类星 体和活 动星系 核的光 度函数 及其宇 宙学演 
化， 以 及近邻 星系中 大质量 黑洞的 成长和 质量函 数等。 特别值 得一提 的是， 由于引 
入 星系中 心核活 动的反 馈作用 ，在 星系形 成的半 解析模 型中长 期存在 的亮星 系的数 
密度被 高估的 难题看 似也迎 刃而解 [19_。 

当前大 多数黑 洞和星 系的共 同演化 模型中 都引入 了上述 的由星 系核区 的类星 
体活 动而导 致的较 激烈的 反馈作 用过程 (也既 类星体 模式反 馈)。 但在 某些模 型中又 
额外 引入了 较温和 的射电 模式反 馈过程 [19]。 射 电模式 反馈是 指黑洞 在类星 体吸积 
阶段 之后的 低效热 气体吸 积过程 中产生 的低能 射电活 动可以 加热周 围的气 体介质 
以遏 制这些 气体的 冷却， 也因 而限制 星系群 或星系 团中新 的恒星 形成。 这一 反馈机 
制的 引入既 有助于 解决亮 星系数 密度被 高估的 难题又 帮助解 释了星 系团中 的冷流 
缺失 问题。 

对近 邻星系 的星族 分析表 明星系 的质量 是随它 们形成 时间的 早晚而 递减的 ，也 
就是 说大质 量星系 倾向于 在较早 时刻较 短的时 间间隔 内形成 [23]。 同样， 对 类星体 
和活 动星系 核的观 测则表 明宁静 星系中 黑洞的 质量是 随它们 形成时 间的早 晚而递 
减的 [12]。 表 面上这 些观测 结果与 冷暗物 质宇宙 下由小 而大的 等级结 构形成 图像相 
矛盾， 但实际 上它们 却可能 是基于 等级结 构形成 图像的 超大质 量黑洞 和星系 共同演 
化模型 的一个 自然结 果：由 核活动 性导致 的反馈 可终止 大于某 一特征 质量的 暗物质 
晕中的 恒星形 成和黑 洞增长 ，当今 的大暗 物质晕 中心的 大星系 在较早 时刻达 到这一 
特征 质量并 在随后 的时间 内只通 过贫气 体的星 系和黑 洞并合 成长为 当今的 年龄较 
老有 着较大 中心黑 洞的大 星系； 而小 星系 则可能 在较晚 时刻才 达到这 一特征 质量并 
随后落 入大的 暗物质 晕中成 为卫星 星系。 

在星系 和黑洞 的共同 演化模 型中一 个基本 的假设 是星系 中心的 黑洞的 吸积和 
活动 性是由 星系的 并合触 发的。 基于此 假设， 在 冷暗物 质宇宙 的星系 形成模 型下双 
黑洞的 形成不 可避免 [24]， 但在大 多数模 型中双 黑洞的 动力学 演化过 程均未 被认真 
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考虑。 一般 来说， 在星系 并合过 程中， 处于前 身星系 中心的 两个黑 洞可以 通过与 
恒星的 动力学 相互作 用而造 成的黏 滞损失 能量而 靠近形 成一个 束缚的 双黑洞 系统。 
双黑 洞系统 通过弹 射其周 围的低 角动量 恒星或 由于周 围气体 盘的黏 滞作用 而继续 
失去 能量以 至于最 终并合 并发射 引力波 [25,26] 。但 这一过 程的时 标估计 依赖于 很多因 
素而有 较大不 确定性 。双黑 洞对周 围低角 动量恒 星的弹 射也可 能与椭 圆星系 或旋涡 
星系核 球部分 的内区 的密度 轮廓的 双模分 布有关 [27]。 目前理 论预言 的双黑 洞系统 
的 观测特 征并不 明确。 近年 来观测 上已给 出了相 当多的 束缚双 黑洞候 选者， 它们是 
否确实 是双黑 洞还未 确认。 但这些 观测的 涌现必 将推动 双黑洞 系统的 动力学 演化研 
究 进一步 发展。 总之， 双 黑洞的 动力学 演化过 程很可 能是星 系和黑 洞的共 同演化 
模型中 除黑洞 吸积过 程之外 另外一 个重要 过程， 它值 得更为 详尽的 研究。 

星系 和黑洞 的共同 演化模 型在解 释观测 方面已 经取得 了极大 的成功 ，但 是超大 
质 量黑洞 的种子 黑洞的 形成机 制仍然 不是很 清楚。 目前 来说， 种子黑 洞形成 主要有 
以 下两种 途径： （1) 金 属丰度 几乎为 0 的第一 代大质 量恒星 的演化 产物， 它 们的质 
量大 约在几 百至上 千个太 阳质量 [28];  (2) 直接由 宇宙早 期的原 始大质 量气体 云团坍 
缩 而成， 质量约 在几十 万至上 百万个 太阳质 量[29]。 当然， 目 前也还 不能排 除球状 
星团 等恒星 系统中 心由于 动力学 不稳定 性直接 坍缩而 形成的 中等质 量黑洞 作为种 
子黑 洞的可 能性。 

目 前探测 到的最 遥远的 类星体 在红移 6.4 处， 其对 应的中 心黑洞 高达几 十亿个 
太阳 质量， 可与近 邻星系 中发现 的最大 的黑洞 相比拟 [3<)]。 宇宙 在红移 6.4 时 的年龄 
只有 8 亿年， 如此短 的时间 间隔对 形成如 此巨大 的黑洞 的理论 模型来 说是一 个严峻 
挑战。 原因是 从第一 代恒星 产生的 种子黑 洞通过 受爱丁 顿极限 限制的 吸积成 长为如 
此巨大 的黑洞 的需要 接近于 那时宇 宙年龄 的时间 。当前 建立在 黑洞和 星系共 同演化 
模型基 础上的 数值模 拟表明 ，种子 黑洞可 以通过 快速的 并合和 气体吸 积反馈 在红移 
6 时成长 为几十 亿个太 阳质量 的黑洞 [31]。 但是， 人们对 在此图 景中卷 入的大 量复杂 
物理 还缺乏 很好的 理解。 

综 上所述 ，在过 去的十 年内超 大质量 黑洞和 星系的 共同演 化模型 取得了 极大的 
成功。 它 解释了 大量的 观测和 由此引 出的许 多重要 问题。 但是伴 随着此 模型， 仍然 
有大 量相关 的重要 理论问 题亟待 解决。 例如： （1) 核活 动性对 星系形 成的反 馈作用 
在微观 物理上 究竟是 如何完 成的； （2) 旋 涡星系 的盘或 棒不稳 定性可 否触发 核活动 
性； （3) 双 黑洞的 并合过 程对星 系内部 结构的 影响； （4) 双黑洞 并合最 终阶段 的引力 
波反冲 对黑洞 成长的 影响； （5) 超大质 量黑洞 的种子 黑洞究 竟是什 么等。 观 测上同 
样也 有很多 问题有 待回答 和解决 。如： （1) 核活 动性反 馈过程 的直接 观测； （2) 更大 
光度、 红 移范围 和不同 波段的 类星体 或活动 星系核 的完备 计数； （3) 更大红 移范围 
的星 系特别 是椭圆 星系和 旋涡星 系核球 的光度 函数的 测定； （4) 双黑 洞并合 过程的 
引力波 的直接 探测； （5) 最远 的第一 代星系 和类星 体的探 寻等。 庆幸 的是， 已有大 
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量的 已经运 行和正 在计划 的地面 和空间 望远镜 可能为 回答这 些问题 提供必 要的帮 
助。 这 些望远 镜包括  Hubble  Space  Telescope,  Sloan  Digital  Sky  Survey,  L  AMO  ST, 
Chandra  X 射线望 远镜， XMM-Newton  X 射线望 远镜， International  X-ray  Observatory 
(IXO),  NUSTAR,  JWST,  ALMA,  PAN-STARRS,  LSST,  LISA  等。 我们 完全有 理由期 
待 ，在 未来的 十年甚 至更长 时间内 超大质 量黑洞 和星系 的共同 演化模 型将会 迎来一 
个更 加蓬勃 发展的 阶段。 
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图 1 宇宙 平均恒 星形成 率密度 与平均 黑洞吸 积率密 度比较 ra: 


星系 恒星形 成与中 心黑洞 吸积 的关联 

Connections  between  Star  Formation  and  Black  Hole  Accretion 

观测发 现近邻 星系核 球质量 (通过 速度弥 散或光 度测量 确定) 与 中心黑 洞质量 
相关。 这表 明星系 核球与 中心黑 洞质量 增长存 在紧密 的联系 (参 见本书 “共动 演化” 
内容部 分)。 星 系中心 黑洞通 过吸积 物质而 增长； 而核 球通过 恒星形 成或吞 并并和 
星系的 恒星而 增长。 在 随红移 演化过 程中， 星系核 球增长 事件和 黑洞增 长事件 (观 
测 上表现 为活动 星系核 AGN) 存 在什么 样的物 理联系 是理解 这一基 本关系 起源的 
关键。 在中高 红移， 星系的 恒星形 成活动 主要表 现为大 规模的 星暴。 相 应的问 题是， 
在触 发星系 大规模 星暴过 程中是 否会伴 随着相 应的星 系中心 超大质 量黑洞 的强吸 
积活动 ，从 而使 得星系 核球和 中心黑 洞共同 增长？ 

Sanders 等 [7] 通过研 究近邻 极亮红 外星系 的能谱 分布和 AGN 活动性 ，提 出强星 
暴和强 AGN 活动相 关联的 假说： 大的富 气星系 并合最 终形成 椭球星 系过程 中会触 
发大规 模星暴 (表 现为 亮或极 亮红外 星系) 和黑 洞吸积 活动； 随 着气体 被消耗 兼逐渐 
增强的 AGN 的 反馈作 用下， 先前 被气体 和尘埃 遮蔽的 AGN 显露出 来成为 光学可 
见的 AGN; 恒星 形成和 AGN 活动发 生于同 一物理 事件中 ，但发 生时间 相对有 延迟。 
这一假 说影响 广泛， 亦有 相应的 理论研 究工作 采用这 一假说 来解释 星系和 AGN 随 
红移演 化的观 测事实 [3]。 另 一方面 ，宇宙 平均恒 星形成 率密度 与平均 黑洞吸 积率密 
度随 红移演 化呈现 相同的 趋势似 乎也支 持星系 恒星形 成与黑 洞吸积 有关联 [1] 。图 1 
显示二 者随红 移演化 的观测 结果， 即星系 上恒星 的形成 与黑洞 吸积活 动统计 上是相 
关的 [8]。 
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星 系恒星 形成与 AGN 活动是 否有物 理关联 可以通 过研究 星暴星 系中的 AGN 
活动和 AGN 宿 主星系 中的恒 星形成 活动的 规律来 检验。 有大 规模星 暴发生 的星系 
上 通常有 丰富的 气体和 尘埃。 由于 尘埃吸 收恒星 (特 别是年 轻星) 的辐 射并把 能量转 
移到远 红外再 发射， 星系会 有很强 的红外 辐射。 如果星 暴星系 中心黑 洞有强 吸积活 
动， 由于气 体和尘 埃的遮 蔽而很 难被探 测到。 AGN 的 辐射也 会加热 星系核 心的尘 
埃而在 中远红 外有很 强辐射 ，其红 外能谱 与星暴 加热的 尘埃辐 射红外 能谱混 在一起 
难以准 确区分 二者的 贡献。 另一 方面， 受 限于当 前观测 设备的 能力和 条件， 在测量 
AGN 宿主 星系的 恒星形 成率方 面亦有 困难。 这 使得目 前在观 测上还 不能提 供星系 
在不 同演化 阶段恒 星形成 活动与 AGN 活动的 直接而 完备的 比较。 

事 实上， 观测 上已有 很多证 据表明 Sanders 等对星 系恒星 形成与 AGN 活动的 
假设 可能不 具有普 遍性。 如果 星暴和 AGN 有紧 密物理 关联， 我 们应当 可以在 AGN 
的 宿主星 系中探 测到星 暴产生 的年轻 星族贡 献的能 谱特征 (类似 A 型星 谱)。 然而， 
基 于大样 本近邻 宇宙亮 AGN 的 统计研 究显示 这样的 “ 后星暴 AGN” 只占总 体的很 
小 (10 〜 15%) 比例， 表明在 触发亮 AGN 活动的 事件中 强星暴 (超 过宿 主星系 质量的 
10%) 并不普 遍[2]。 如 果星系 并合驱 动的星 暴-黑 洞吸积 关联假 设在不 同宇宙 时期都 
有效， 我们将 看到有 很大比 例的宇 宙平均 的恒星 形成率 密度由 处于并 合早期 的星系 
对贡 献的。 而观 测研究 发现在 1 只 有不到 10% 的恒星 形成来 自星系 对[6]。 还有， 
多波 段深场 巡天揭 示出， 在中 高红移 恒星主 要形成 于漩涡 星系、 不规 则星系 等延展 
系 统的星 暴中； 这些 星暴活 动对核 球质量 增长的 贡献不 显著; 而黑洞 的吸积 则多由 
与大 质量黑 洞成协 的强吸 积活动 (亮 AGN) 贡献。 另外， 观 测研究 z 〜 1 前后的 X 射 
线探测 到的亮 AGN 发现有 相当部 分这类 AGN 的 宿主星 系是核 球很小 的漩涡 星系， 
说明 黑洞吸 积活动 可以不 必与核 球形成 / 增长在 同一事 件中发 生[51。 

星系 整体的 恒星形 成活动 是和星 系尺度 上分布 的气体 有关; 而星 系中心 黑洞吸 
积的 是分布 在小于 pc 尺度的 气体。 如果 形成恒 星的气 体与落 入黑洞 的气体 是同源 
的， 则很难 解释气 体如何 在短时 间内丢 失几乎 全部角 动量从 kpc 尺度 转移到 几十天 
文单 位尺度 以内。 另一 方面， 如 果星系 的恒星 形成与 黑洞吸 积活动 不存在 必然的 
物理 联系， 为什 么二者 在很大 红移范 围内存 在很好 的统计 相关？ 在更高 红移卜  >  4)， 
恒星 形成活 动和黑 洞吸积 活动是 否仍然 有相同 的演化 行为？ 如果 星暴与 AGN 由不 
同的物 理机制 触发， 那么决 定星系 核球与 中心黑 洞的相 关关系 的物理 过程是 什么？ 
星系 的恒星 形成是 否通过 影响核 球而间 接与黑 洞增长 关联在 一起？  AGN 反 馈被认 
为是停 止气体 冷却吸 积而使 黑洞停 止增长 的有效 机制。 理论 上有模 型提出 在黑洞 
自我反 馈约束 下的增 长是由 星系核 球引力 势阱深 度决定 的[4]。 据此， 在宇宙 早期， 
星系 气体比 例要高 很多， 可以在 核区大 规模集 中形成 恒星， 使核 球的势 阱较深 。中 
心黑洞 因此可 以增长 到更大 质量。 而在低 红移， 星系中 气体比 例小， 核球引 力势阱 
相对 较浅， 中心 黑洞与 核球质 量之比 较之高 红移的 要小。 星 系恒星 活动和 中心黑 


.  552  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


洞吸积 间有什 么样的 直接或 间接的 物理关 联仍有 待更多 的观测 和理论 研究来 解答。 
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星系 团的质 量函数 


Mass  Function  of  Galaxy  Clusters 


依据 最初的 定义， 星系团 是由大 量成员 星系构 成的天 体系统 。而实 际情况 则是， 
星 系团主 要由成 员星系 中的恒 星物质 (恒 星和 星际气 体)、 星系 际介质 (intracluster 
medium,  ICM) 以 及暗物 质这三 大成分 构成。 在星系 团的总 引力质 量中， 暗 物质通 
常 占据了  80% 〜 90% 以上， ICM 则在位 居绝对 少数的 发光物 质中占 70% 〜 90%。 ICM 
的温度 高达数 千万度 乃至上 亿度， 密度 范围为 1(T5 〜 1(T3  cnT3, 其辐 射几乎 全部集 
中在 X 射线 波段。 因此， 以卫星 为平台 对星系 团进行 X 射线 观测、 了解其 中高温 
等离子 体的分 布和物 理状态 ，是当 前研究 星系团 的形成 和演化 以及宇 宙大尺 度结构 
特性的 最基本 和最重 要手段 之一。 

无论 是基于 多波段 观测， 还是 从等级 成团形 成理论 出发， 星系团 都被认 为是目 
前宇宙 中质量 和尺度 最大的 维里化 系统。 在等级 成团模 型的框 架下， 星系团 的数目 
在一 定质量 范围内 的分布 (即所 谓质量 函数) 及 其时间 演化应 取决于 星系团 尺度上 
物质 密度涨 落场的 特性， 而且会 随对后 者的不 同选择 有较为 敏感的 变化。 因此 ，对 
星系 团质量 函数的 研究， 除了可 以帮助 我们了 解星系 团自身 以外， 还 可以用 来推测 
宇宙中 密度涨 落场的 形式、 同时较 为精确 地测定 宇宙学 参数。 显然， 对星系 团质量 
函 数的研 究也可 以用来 约束暗 物质、 暗 能量的 特性。 

测量星 系团质 量函数 的关键 ，在 于如 何精确 地测量 各个星 系团在 其维里 半径之 
内的 质量。 目前， 测量星 系团质 量的常 用办法 有以下 3 种： ① 在光学 波段研 究星系 
团内 成员星 系的速 度场， 结合 维里定 律得到 星系团 的维里 质量； ②在 X 射线 波段 
测量星 系团中 ICM 的 辐射、 温度 以及金 属丰度 分布， 运用流 体静力 学平衡 假设从 
气体 及其热 力学属 性的空 间分布 推出引 力场的 分布; ③使 用较 少依赖 于假设 的引力 
透 镜法。 

十几年 以前， 人们开 始由上 述三种 方法获 得星系 团的质 量函数 。尤 其是在 1999 
年 新一代 X 射线 望远镜 Chandra 和 XMM-Newton 成功发 射以及 2000 年光 学波段 
的 Sloan 数字巡 天计划 (SDSS) 顺 利开展 以后， 对 中近红 移星系 团质量 函数的 测量工 
作进入 了实质 性操作 阶段。 而未来 的引力 透镜巡 天项目 (如大 口径全 景巡天 望远镜 
计划， 即 LSST)， 势必 为此项 工作注 入新的 活力。 

目前 ，由 SDSS 红移 巡天、 X 射线成 像光谱 研究、 星系团 富度统 计等得 到的星 
系 团质量 函数大 体相互 吻合。 由 这些质 量函数 推算出 的宇宙 学参数 (如 U,、 仍) 也与 
得自 WMAP 巡天 观测等 其他技 术的结 果大体 一致。 然而， 由 于在各 项测量 中存在 
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多种目 前尚欠 了解的 系统误 差源， 上述 各测量 结果的 误差、 弥 散范围 仍较大 (如 ％ 
的相对 测量误 差接近 30%), 尚 不能满 足精确 宇宙学 研究的 需要。 

当前， 利 用星系 速度场 测量星 系团质 量函数 的工作 还开展 得不够 充分。 而在星 
系 团质量 函数的 X 射线研 究中， 我们需 要准确 地了解 气体的 辐射、 热力学 和化学 
特性， 以较高 精度测 量联系 这些特 性的诸 物理量 的空间 分布。 目前已 知的主 要误差 
源包 括以下 几项。 

(1)  光谱 模型： 虽然气 体单相 近似具 有相当 好的适 用性， 但 在一些 情况下 ，气 
体 确实也 表现出 多相的 特性。 此外， 在 一些例 子里， 以 目前的 仪器功 能很难 区分气 
体究竟 是单相 还是多 相的。 虽 然单相 、多相 之争多 发生在 星系团 的核心 (小 于约 100 
kpc) 区域， 但由 于实际 观测的 视场常 远小于 星系团 的维里 半径， 所以 内区光 谱模型 
的 不确定 性会影 响对维 里质量 的外延 推算。 即使在 已确定 气体为 多相的 情况下 ，目 
前仍不 清楚各 相气体 究竟是 混合共 存的， 还是 分立存 在的。 此外， 很 难彻底 解决的 
投影效 应也给 这个问 题带来 微妙的 影响。 

(2) AGN 活动： 星系团 核心区 的气体 温度远 高于标 准冷流 模型的 预言， 表明存 
在 非常有 效的气 体加热 机制。 而迄 今为止 提出的 最重要 加热机 制即为 AGN 的能量 
反馈。 AGN 活动 产生的 喷流、 气泡 等子结 构势必 对星系 团引力 质量的 X 射线 测量 
带来 干扰。 同时， AGN 加热模 型仍处 于原始 阶段， 大量 物理细 节有待 澄清。 

(3)  并合 过程： 星系团 的形成 是由多 次主、 次并合 过程造 成的， 而一次 主并合 
的影响 可以持 续长达 2 〜 3  Gyr 的 时间。 这 就决定 了星系 团中可 能或多 或少地 保留了 
并合的 痕迹， 包括 对流体 静力学 平衡的 偏离、 质量 中心的 偏移、 温度 和金属 丰度子 
结 构等。 

(4)  标度律 (scaling  law) 问题: 假如在 质量函 数的计 算中直 接使用 质量- 温度或 
质 量-光 度等标 度律， 那 么所用 标度律 的标定 就会是 一个大 问题。 在 不同研 究中标 
度律 的弥散 是不可 忽视、 必须校 正的。 

为了克 服上述 困难， 可以选 择的线 路有： ① 借助于 空间分 辨率及 能量分 辨率均 
较好的 X 射线 观测， 辨别、 剔除 各种子 结构的 影响， 必要时 采用多 相气体 模型； 
② 结合光 学动力 学法、 引力透 镜法、 数 值模拟 实验， 对 X 射线 成像 光谱测 量的结 
果进行 分析。 在 获取其 系统误 差的特 征后， 对 大样本 X 射线结 果进行 校验。 
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星系 形成对 宇宙结 构形成 的影响 


The  Influence  of  Galaxy  Formation  on  the  Formation  of  Cosmic  Structures 


要研 究星系 形成对 宇宙结 构形成 的影响 ，必 须清楚 星系形 成中所 涉及的 物理过 
程。 根据 目前流 行的冷 暗物质 宇宙学 模型和 结构形 成的等 级成团 理论， 原初 扰动由 
于引 力不稳 定性而 增长， 暗 物质首 先成团 并形成 暗晕， 而星系 是在暗 晕中逐 渐形成 
的， 星系 再通过 并合形 成星系 群和星 系团。 在流行 的星系 形成模 型中， 考虑 了很多 
重要气 体物理 过程， 例如， 暗晕中 气体的 吸积、 激波 加热和 冷却， 分 子云的 形成和 
恒星 形成、 超新 星能量 反馈和 中央黑 洞能量 反馈、 超 星风和 质量外 流等； 其 他次级 
效应过 程还包 括宇宙 中电离 场对气 体的加 热效应 、星系 团中热 气体对 卫星星 系中气 
体的压 强蒸发 效应、 结 构形成 中的引 力坍缩 所释放 的能量 对气体 的加热 效应、 星系 
团中的 黏滞和 湍流、 星 系团中 的气体 对流、 磁场 对星系 形成的 影响、 宇宙线 对星系 
形 成的影 响等。 

宇宙微 波背景 探测器 Wilkinson  Microwave  Anisotropy  Probe 第 五年的 观测结 
果 [1] 表明， 宇 宙是平 坦的， 暗能 量约占 74%, 而大 部分物 质是暗 物质， 只 有大约 
16% 的重子 物质。 虽然 重子物 质只占 物质的 16%， 但是 在星系 甚至星 系团尺 度上， 
由 于 气体可 以冷 却聚集 ，有些 地方重 子物质 对引力 的贡献 是占主 导的地 位的， 例如， 
恒星 系统、 星系 核球、 星 系盘、 星系 中心、 星系团 中心。 无疑， 重子 (气 体) 物理过 
程 会对某 些尺度 (相 对小的 尺度) 的 结构形 成会造 成不可 忽视的 影响， 例如， 著名的 
“绝 热收缩 效应”  [2] 提出， 冷却并 下落的 气体引 起的引 力势阱 变深， 由于要 求角动 
量 守恒， 使 得暗物 质的分 布会向 暗物质 晕中心 聚集； 反之， 星 系中的 超新星 反馈造 
成的星 风外流 和中央 黑洞的 喷流， 会使 得星系 中心引 力势阱 变浅， 而 导致暗 物质向 
外重新 分布； 还有， 下落星 系的动 力学摩 擦效应 会加热 暗物质 粒子而 使得暗 物质向 
外分布 。第 一个 效应和 后两个 效应是 相互抵 消的， 它 们的综 合结果 怎样？ 目 前还没 
有 详尽的 研 究并给 出明确 的 结论。 

要 研究重 子物质 对结构 形成的 影响， 由 于必须 考虑暗 物质的 分布、 星系 形成中 
的 复杂气 体过程 以及它 们之间 的相互 动力学 作用， 人 们采用 高精度 的多体 / 流体数 
值模拟 进行研 究[3,5]。^叩 等 [3] 利用一 组模拟 ，比较 了只有 暗物质 和含有 气体的 情况， 
研究了 重子物 质对物 质的成 团性的 影响， 发现 在波数 灸>  lhMpc-1 的尺 度上， 气体 
的成 团被抑 制而暗 物质的 成团增 大了； 在 1  hMpc_1<hlOhMpc_1 尺 度上， 暗物 
质的 成团增 加了约 1%， 而在 约为 20hMpc_1 尺 度上， 在有 恒星形 成的模 拟中， 
暗物质 的成团 增加约 10%。 这将 对弱引 力透镜 功率谱 的测量 结果有 不可忽 视的影 
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响： 在 100CKK10000 时， 功率谱 与只有 暗物质 的情形 相比， 差别达 1% 〜 10%。 在 
未来进 行精确 宇宙学 测量时 (精 度达到 1% 以 内)， 将不 得不考 虑重子 物质的 影响。 
著名宇 宙学家 J.  Peacock 在欧洲 空间局 (ESA) 和 欧南台 (ESO) 联合的 关于基 本宇宙 
学 的工作 组报告 [4] 中 ，引用 Jing 等 的论文 [3] 并指出 了重子 效应对 精确测 量的重 要性。 


图 1 重子 效应对 弱引力 透镜的 shear 场的功 率谱的 影响， 表达 为只有 暗物质 的模拟 的结果 
和 有气体 的模拟 的结果 的相对 差别。 实线为 有星系 形成的 情形， 虚线 为只有 绝热气 体的情 

形。 原 图参照 1邮等[3]。 

星系形 成相关 的重子 过程还 会对暗 晕的结 构和性 质造成 影响， 例如， 物 质的分 
布[5]、 暗晕的 形状、 暗晕 中的子 结构的 数量和 分布、 暗 晕中各 种物质 成分的 角动量 
分 布等。 重 子物质 对暗晕 结构的 影响， 具 有相应 的观测 效应， 例如， 强引力 透镜观 
测 (引 力巨 弧或者 多像系 统)、 前 面提到 的弱引 力透镜 观测、 星 系团的 X 射线 观测、 
卫星 星系数 量和分 布的观 测等。 重子 的影响 还在暗 晕质量 函数、 暗 能量、 修 正引力 
论等研 究领域 得到了 重视。 

由于 星系形 成过程 中的各 种重子 物理过 程相当 复杂， 而且是 高度非 线性的 ，人 
们远 没有完 全了解 清楚。 数值模 拟虽然 是个非 常有效 的研究 方法， 也 具有局 限性， 
显 然没有 办法包 括所有 的物理 过程并 完全真 实地进 行模拟 ，同 时还存 在一些 数值效 
应， 甚至会 得到没 有意义 的虚假 结果。 随 着数值 模拟作 为一个 很有用 的工具 得到不 
断完 善和超 级计算 机计算 能力的 提高， 将 有条件 进行更 真实、 精度更 高的宇 宙结构 
和星系 形成的 模拟， 未来对 于星系 形成过 程对宇 宙结构 形成的 影响的 研究将 更加深 
入并得 到更加 可信的 结果， 对未来 的精确 天文测 量将具 有重要 的指导 意义。 


.  558  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


参 考文献 

[1]  Hinshaw  G,  et  al.  ApJS,  2009,  180:  225-245. 

[2]  Blumenthal  G  R,  et  al.  ApJ,  1986,  301:  27-34. 

[3]  Jing  Y  P,  et  al.  ApJ  Letter,  2006,640:  LI  19-L122. 

[4]  Peacock  J,  et  al.  2006,  arXiv:astro-ph/06 1 0906. 

[5]  Lin  W  P,  et  al.  ApJ,  2006,  65 1 :  636-642. 


撰 稿人： 林伟鹏 

中 国科学 院上海 天文台 


星系 形成与 演化的 降 序模式 


•  559  • 


星系 形成与 演化的 降 序模式 

Downsizing  in  Galaxy  Formation  and  Evolution 

在宇宙 学冷暗 物质标 准模型 框架下 ，由 暗物 质主导 的宇宙 原初密 度扰动 在引力 
作 用下逐 渐增长 形成不 同尺度 的暗晕 ，这 些暗晕 不断并 合周围 其他暗 晕形成 更大的 
暗晕 ，最 终形成 近邻宇 宙中所 观测到 的大尺 度结构 。这称 为等级 成团式 (hierarchical) 
的演化 模式。 星系即 形成于 这些暗 晕中。 组成星 系的重 子物质 (主 要是 气体和 恒星) 
如 何随暗 晕的演 化而演 化是当 前天体 物理研 究的基 本问题 之一。 整体 而言， 星系演 
化是气 体不断 形成恒 星使星 系恒星 质量不 断增加 的过程 ，同时 恒星的 演化会 把部分 
质量 重新转 移到星 际介质 中去。 另一 方面， 观测上 越来越 多的证 据已经 揭示， 平均 
而言越 大质量 的星系 其主体 恒星形 成时间 越早， 形成时 标越短 。 这称 为星系 形成和 
演化 的降序 (downsizing) 模式。 这 一术语 最早由 Cowie 等[3] 在 研究星 系恒星 形成活 
动的 文章中 提出。 他们利 用凯克 10 米望远 镜获得 近红外 K 波段 选的 不同红 移星系 
的光谱 并研究 它们的 恒星形 成率， 发现高 红移大 质量星 系有剧 烈的恒 星形成 活动， 
而随红 移逐步 降低， 探测到 有剧烈 恒星形 成活动 的星系 的质量 亦逐步 递减。 如何 
理解 这种与 暗晕等 级成团 演化模 式不同 的星系 先大后 小的降 序模式 是当前 星系宇 
宙 学研究 的难题 之一。 

在 观测上 ，利用 斯隆巡 天数据 对近邻 星系星 族的年 龄和质 量组成 的分析 研究揭 
示出， 星系的 主体恒 星成分 的年龄 与星系 的质量 存在正 相关， 大质量 星系的 典型形 
成时 间要早 于小质 量星系 [6]。 即 使对早 型星系 而言， 也存 在这样 的相关 关系， 而且 
这一关 系与环 境相关 :在高 密度环 境下星 系的形 成时间 早于低 密度环 境下的 形成时 
间， 如图 1 所示 [8]。 星系的 比恒星 形成率 (即恒 星形成 率与恒 星质量 之比) 是 描述星 
系相对 恒星形 成活动 强度的 参数， 其值 越大， 表 明星系 中有更 高比例 的年轻 星族， 
星族的 平均年 龄也就 越小。 这一参 数被广 泛地用 于检验 星系活 动性。 低红移 活动星 
系中存 在比恒 星形成 率与星 系质量 的反相 关关系 [1] 。对 大样本 星系的 统计研 究发现 
在中 低红移 (z<  1.5) 质量 越大的 星系其 比恒星 形成率 越小； 相 同质量 星系的 比恒星 
形成率 随红移 降低而 降低。 基于当 前深场 巡天紫 外到远 红外数 据的完 备分析 也给出 
相同 的结论 ，如图 2 所示 [9]。 在 高红移 (z>  1.5)， 大质量 星系的 比恒星 形成率 远高于 
低 红移对 应星系 ，表 明其处 于主体 星族形 成时期 。在 z 〜 2 前后 星系的 恒星形 成相关 
规律的 研究处 于起步 阶段。 已有 一些观 测研究 揭示出 该宇宙 时期不 同质量 的星系 
的比 恒星形 成率都 很高， 比恒 星形成 率与恒 星质量 的相关 性似乎 不大， 意味 着该时 
期可能 是星系 降序演 化的开 端[7]。 
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图 2 不同质 量星系 的平均 比恒星 形成率 随红移 演化关 系[9]。 

高红 移大质 量星系 的恒星 形成率 随其演 化而快 速降低 ，中 低红移 时期的 恒星形 
成对其 质量增 长贡献 不大; 而高红 移的小 质量星 系通过 不断形 成恒星 最终演 化成为 
低红 移质量 更大的 星系， 低红移 的小质 量星系 则形成 于中低 红移。 我们知 道在现 
今 宇宙中 仍有丰 富的高 温星系 际介质 (如 星系团 中的热 气体) 存在， 但 没有冷 却形成 
恒星。 这 意味着 宇宙早 期气体 的冷却 和吸积 是很有 效的， 而在中 低红移 (z<  1.5)， 
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图 1 不同环 境中， 不同质 量早型 星系的 恒星形 成历史 [8]。 
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气体的 冷却和 吸积效 率逐渐 变低。 为什么 宇宙中 的气体 冷却形 成恒星 过程在 z  = 
2 〜 3 时期 是最有 效的？ 什么物 理过程 或机制 使得在 z  <  1.5 以 后宇宙 这中气 体冷却 
和 吸积效 率逐步 降低？ 这 些机制 (诸如 AGN 反 馈等) 如何 起作用 (加热 气体) ，有 何观 
测 证据的 支持？ 另外， 星系 环境影 响星系 演化的 物理机 制究竟 为何？ 

值 得指出 的是， 星系 还可以 通过并 合其他 星系使 其质量 增长。 在观 测上， 对星 
系 并合率 如何随 红移变 化关系 的测定 尚有诸 多不确 定性， 因而， 并合 过程对 不同类 
型星 系质量 增长的 贡献还 不是很 清楚， 有待观 测上进 一步研 究予以 回答。 已 有证据 
表明并 合过程 可能在 大质量 星系的 质量增 长中起 重要的 作用。 相对准 确地测 定不同 
红移 (尤 其是高 红移) 处星 系并合 率有赖 于大规 模光谱 巡天和 近红外 高分辨 图像巡 
天的 结果。 

在 理论上 ，如何 在暗晕 等级成 团演化 框架下 解释星 系恒星 形成活 动的降 序演化 
和星系 主要星 族年龄 的降序 演化涉 及气体 冷却吸 积和被 加热、 引 力成团 加热、 恒星 
形成、 超新星 反馈、 AGN 反馈、 星系并 合等复 杂物理 过程。 已经有 很多研 究工作 
在这方 面取得 进展， 基 于一定 的物理 假设， 发展 半解析 模型、 暗晕占 据模型 和经验 
方法来 将暗晕 和星系 的演化 联系在 一起理 解其演 化行为 及背后 的物理 机制。 例如， 
Neistein 等 [5] 认为星 系的降 序演化 是暗晕 等级成 团演化 的自然 结果； Dekel 等 [4] 强调 
在宇 宙早期 大质量 暗晕中 的冷流 吸积起 着关键 作用。 观测 上已经 发现在 z  =  2 前后 
已经 有相当 多的大 质量星 系正在 形成。 随着 2009 年哈勃 空间望 远镜上 WFC3 相机 
开 始科学 观测， 以及 不远的 将来新 一代詹 姆斯- 韦伯空 间望远 镜升空 运行， 会对高 
红移 星系开 展更多 (尤 其是 近红外 波段) 的深 场观测 研究， 进一 步了解 高红移 宇宙。 
而 目前星 系形成 和演化 的理论 方面的 模型可 以很好 地解释 星系在 z  <  1 的 演化行 
为， 但在解 释关于 高红移 星系的 观测事 实方面 仍有困 难[2]， 还 需要进 一步的 观测和 
理 论研究 来建立 全面完 整的理 解星系 形成和 演化的 图像。 
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星 系中的 恒星形 成定律 

Star  Formation  Laws  in  Galaxies 

恒星形 成是宇 宙中最 普遍， 最重要 的活动 之一。 目 前普遍 认为恒 星是在 分子云 
中形 成的， 因此， 观 测研究 星系中 的分子 气体分 布及其 物理特 性对了 解星系 中恒星 
的形成 无疑很 重要。 研究分 子云的 物理性 质以及 形成恒 星的气 体密度 与恒星 形成率 
(SFR) 的关系 (即恒 星形成 定律或 Schmidt  law) 有 助于我 们理解 星系中 恒星的 形成， 
模拟 星系的 演化。 并且， 星系整 体上的 SFR 和 气体之 间的关 系以及 对星系 盘平均 
的 单位面 积上的 SFR 和 气体密 度之间 的关系 也是非 常有意 义的， 因 为能通 过它们 
洞察到 恒星形 成在星 系演化 Hubble 序列上 的重要 作用， 量化 星系盘 的一些 物理性 
质 和演化 性质。 

从 Schmidt(1959) 提 出这个 现在已 有广泛 应用的 SFR 与气 体密度 遵守一 个简单 
的 幂率指 数关系 ，到 Kennicutt(1989,  1998) 在 星系整 体上的 对星系 盘平均 的单位 
面 积上的 SFR 和 气体面 密度之 间的幂 率指数 关系。 长 期以来 对该幂 率指数 的确定 
一直是 个备受 争议的 问题。 其中 原因一 方面是 由于对 星系的 SFR 准 确定标 有待改 
进， 另一方 面有赖 于对形 成恒星 的气体 的物理 条件的 认识。 目前广 泛采用 的测量 
SFR 的 方法是 基于： 光学 或紫外 光度； 远红外 光度； 射电 连续谱 光度或 复合线 (Ha 
或 Oil 发 射线) 强度。 事实上 每一种 方法都 有其局 限性。 比如 紫外和 光学辐 射都受 
到不 同程度 的尘埃 消光的 影响； 而红 外光 度还包 含了来 自老年 恒星加 热的尘 埃的贡 
献， 同时 并不是 所有电 离光子 或紫外 光子都 被尘埃 吸收。 特别 是当星 暴和活 动星系 
核 (AGN) 共 生的情 况下， 必须 区分在 宇宙演 化的每 一个阶 段恒星 形成和 AGN 对辐 
射的 贡献。 所以， 寻找 新的、 更可靠 的确定 SFR 的方 法是尚 待解决 的问题 （ Kennicutt 
et  al.  2009)。 

形成恒 星的气 体主要 是分子 云中的 稠密核 区的高 密度分 子气体 ，与 中性 氢原子 
气体 及大部 分氢分 子气体 (由 CO 来 确定) 无直接 关系。 HCN 可 直接用 来探测 和度量 
正在 形成恒 星的高 密度分 子氢， 从而更 好地描 述星系 的星暴 性质。 Gao  & 
Solomon(2004) 系统性 地确定 了远红 外光度 (SFR) 和 HCN 光度 之间有 很好的 线性相 
关性 (图 1) 而与 CO 光度 之间是 非线性 相关， 指出用 CO 和 SFR 比较 就不会 得出唯 
一 的密率 指数。 结合非 常有限 的高红 移上的 HCN 观测， 远红外 光度和 HCN 光度 
之间仍 有较好 的线性 相关性 (图 1， Gao  et  al.  2007)。 对银河 系稠密 云核的 HCN 观 
测显 示出这 个关系 能够延 伸推广 到巨分 子云核 (Wuetal.  2005)。 因此， 不论 是星系 
或 是云核 都遵守 同样的 SFR 与 高密度 分子气 体之间 线性相 关的新 恒星形 成定律 
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图 1 给出 13 个高红 移星系 (含 2 个亚 毫米波 星系) 和 65 个近邻 星系的 HCN 和 FIR 的线性 
相关 关系。 显示出 高红移 星系的 FIR/HCN 比率要 比从近 邻星系 得到的 结果高 2 倍。 


我们从 IRAM30 米望远 镜获取 的近邻 星系的 HCN 观测和 Spitzer 远红 外图将 
填补从 星系尺 度到巨 分子云 核间的 线性相 关的空 白间隙 。论证 从分子 云核及 其云核 
中大 质量恒 星形成 的基本 单元， 到 星系中 的恒星 形成区 域和正 在形成 恒星的 星系， 
再 到极亮 红外星 系和高 红移星 系的横 跨十几 个量级 FIR-HCN 是否 是基本 线性相 
关 。从而 完善从 分子云 核到极 亮星系 (含高 红移) 的恒星 形成定 律以及 SFR 与 中性氢 
原子 气体及 氢分子 气体或 总气体 (原 子气体 与分子 之合) 之间 的关系 等各方 面研究 
工作。 通 过这些 研究， 可利 用这个 关系和 已知近 邻星系 中的恒 星形成 区的性 质来了 
解遥远 星系中 的恒星 形成的 情况。 

最终 完善恒 星形成 定律需 要在纵 多星系 中进行 局域的 SFR 测量 定标以 及确定 
星系 中同一 地方局 域的各 种气体 密度， 特别 是高密 度气体 密度。 Bigiel  et  al.(2008) 
在 18 个近邻 星系中 确定出 单位面 积上的 SFR 和 总气体 面密度 之间的 幂率指 数关系 
是线性 关系。 并且 单位面 积上的 SFR 和中 性原子 氢气体 面密度 之间一 般没有 相关， 
同时， 总气体 面密度 要处在 一个较 高的气 体密度 之上， 当密度 低于这 个临界 阈值时 
单位面 积上的 SFR 急剧 下降。 但是， 目 前尚没 有在纵 多星系 中进行 局域的 高密度 
气体的 测量， 这 要等待 下一代 望远镜 (如 ALMA) 来 完成。 

除了 以上用 Ha 和 红外光 度定标 SFR， 射 电连续 谱也是 较好的 选择。 近 来还提 
出 Chandra  X 射线 (空间 分辨 率高达 0.5 角 秒) 也可对 SFR 定标， 指明了 另一 种对星 
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系 中局域 SFR 的观测 研究。 比如， 利用 VLA20 厘米波 连续谱 来作为 SFR 的 标志， 
结 合高分 辨率的 C0 图像， 在 Arp  244  (天线 星系， Gao  et  al.  2001) 和 Taffy  (Gao  et 
al.  2003) 中得出 SFR/CO 比值， 即局 域的恒 星形成 效率， 从而 得知在 碰撞星 系之间 
的 并合区 有恒星 形成效 率极高 的非常 活跃的 恒星形 成区。 

目前仅 有很少 的强星 暴星系 能够得 到高分 辨率的 HCN 数据。 对既有 AGN 又 
有星暴 的星系 进行高 空间分 辨率的 HCN 观测， 还可 试图对 AGN 和 星暴的 贡献进 
行区分 。进行 较大样 本的高 分辨率 HCN 观 测有待 于下一 代大型 毫米波 阵才能 实现。 
另外， 也需要 通过更 多的分 子谱线 来获得 较全面 的恒星 形成区 的高密 度气体 信息。 
目 前用得 比较多 的还有 CO 高转动 (J>  3) 谱线、 HNC、 HCO+ 及 CS 等。 
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椭 圆星系 中的恒 星形成 

Star  Formation  in  Nearby  Elliptical  Galaxies 

椭圆 星系被 认为是 宇宙中 最古老 的一类 天体。 在 传统观 念里， 椭 圆星系 被认为 
是 由星族 II 的老 年恒星 构成； 气 体和尘 埃含量 很少； 几乎没 有年青 的恒星 形成活 
动； 其 中的恒 星运动 是随机 运动占 主导。 星系并 合模型 表明椭 圆星系 可能形 成于两 
个 盘星系 的并合 。细 致研究 和准确 理解椭 圆星系 的恒星 形成历 史将能 够为星 系形成 
和 演化的 整体理 论框架 提供非 常重要 的限制 条件。 

20 世纪 八九十 年代， 红外天 文卫星 (IRAS) 成功地 完成了 红外波 段的全 天巡天 
观测， 发现 在大约 1/4 的亮 椭圆星 系中探 测到冷 尘埃的 辐射。 近 年来， Hubble 空 
间望 远镜高 分辨成 像观测 发现在 少数椭 圆星系 中心存 在一个 核区的 尘埃盘 (Lauer 
et  al.  2007)。 2004 年， Fukugita  等利用  Sloan  Digital  Sky  Survey  光谱巡 天观测 数据， 
在四个 椭圆星 系中探 测到年 青的恒 星形成 活动。 最近， Huang  &  Gu  (2009) 系统地 
研究了  487 颗近邻 椭圆星 系中恒 星形成 (图 一给 出了一 个椭圆 星系， 从其光 谱中我 
们可 以清楚 地看到 年青的 恒星组 成)， 发现约 3% 的椭圆 星系中 存在年 青恒星 形成， 
并 详细研 究了不 同恒星 组成的 椭圆星 系在演 化方面 的联系 。所 有这些 观测事 实都和 
经典的 椭圆星 系恒星 及气体 性质不 一致。 因此， 在全面 理解椭 圆星系 的形成 与演化 
历史 中存在 的难题 是如何 解释我 们在近 邻的一 部分椭 圆星系 中观测 到的年 青恒星 
形成 活动。 

理解 椭圆星 系环境 中年青 的恒星 形成需 要解决 的两个 基本问 题是： （1) 椭圆星 
系中的 冷气体 来源， （2) 恒 星形成 是如何 触发以 及与正 常旋涡 星系中 恒星形 成性质 
的 差别， 包括 恒星形 成率， 初始质 量函数 ，等。 根据 目前的 理论， 椭 圆星系 中气体 
来 源有两 部分： 一是 吸积星 系外的 富气矮 星系； 二是椭 圆星系 内部恒 星演化 所抛射 
到星 际空间 的恒星 大气包 层气体 冷却的 结果。 由于这 部分星 系形态 正常， 没 有观测 
到与 其他星 系相互 作用及 并合后 的遗迹 (像潮 汐桥、 尾 等)， 基 本上排 除了并 吞其他 
富气 星系的 可能。 因此， 椭 圆星系 中的冷 气体极 可能是 老年恒 星的包 层物质 被抛射 
到 星际空 间后冷 却而形 成的。 如果是 这样， 接下 来的问 题是这 部分星 际气体 是如何 
冷却而 聚集到 星系中 心的？ 解决该 问题需 要知道 不同性 质恒星 的演化 ，特别 是通过 
星 风抛射 损失的 质量， 以 及气体 的辐射 冷却、 角动量 的损失 机制， 冷 气体聚 集形成 
分 子云， 及在该 环境中 恒星形 成的分 布等。 

解 决椭圆 星系中 的年青 恒星形 成可能 途径： 一是 在观测 方面， 观 测到更 多更全 
面的 数据， 从多 波段资 料确定 恒星形 成性质 及触发 机制； 二是从 数值模 拟入手 ，帮 
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助我们 理解从 星际气 体的辐 射冷却 — 沉集 到星 系中心 — 形成 气体盘 — 分子 云形成 
— 年 青恒星 形成的 途径。 
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图 1 椭 圆星系 SDSS  J150712.72-005735.2 的图像 与光谱 观测， 从光谱 中我们 可以清 楚地看 
到在 4000A 左右 的高阶 Balmer 吸收线 ，反映 出存在 大量的 A 型恒星 。本 图取自 Huang  &  Gu 

(2009)。 
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河 外星系 中恒星 形成率 的测定 

Star  Formation  Rate  Measurements  in  External  Galaxies 

星系 的形成 是通过 星系中 恒星的 形成而 实现的 。恒 星形成 率是衡 量星系 中恒星 
形成强 度的物 理量。 无论是 对某一 个星系 的恒星 形成活 动强度 还是对 在某一 红移处 
宇宙 平均恒 星形成 强度的 估计， 都要通 过计算 恒星形 成率来 实现。 

目前 被广泛 采用的 恒星形 成率的 示踪量 有紫外 (ultra-violet,  UV) 波段连 续谱、 
星云 发射线 （比 如： 氢原子 复合线 Ha  ,  H(3,  Pa  a 等以 及禁线 [Oil],  [OIII]  e.g., 
Moustakas  et  al.  2006) 、 中远 红外连 续谱和 射电连 续谱等 (例 如， Kennicutt  1998)。 紫 
外波 段连续 谱主要 由大质 量恒星 贡献。 由于 大质量 恒星寿 命短， 所以 来自它 们的辐 
射 可以示 踪近期 发生的 恒星形 成活动 。氢 原子复 合线是 由于大 质量恒 星的辐 射电离 
氢 原子而 后自由 电子 与质子 发生复 合而产 生的， 所以 它们能 直接示 踪来自 大 质量恒 
星的 电离光 子数。 禁 线发射 虽然与 电离光 子数没 有直接 关系， 但其 强度与 Ha 光度 
相关， 所 以也能 用于计 算恒星 形成率 。中、 远红 外辐射 与大质 量恒星 的辐射 没有直 
接 关系， 它 是尘埃 吸收恒 星辐射 后的再 发射。 在 低频段 射电连 续谱由 非热同 步辐射 
主导， 这个非 热成分 是由于 宇宙线 电子在 星系磁 场中加 速而产 生的， 而星系 磁场是 
由 超新星 遗迹贡 献的， 所以 射电连 续谱强 度反映 了超新 星率， 因而能 作为恒 星形成 
率的指 示剂。 

以上用 于计算 恒星形 成率的 方法各 有利弊 。在 星系 中恒星 的形成 过程伴 随着大 
量 的尘埃 生成， 尘 埃会吸 收和散 射来自 恒星和 星云的 辐射， 从 而造成 对星系 能谱分 
布的 消光和 红化， 而且 波长越 短的辐 射受到 的尘埃 消光越 严重。 因而 在利用 UV、 
光学， 甚至近 红外波 段的辐 射来测 量恒星 形成率 之前， 尘埃消 光必须 要予以 改正。 
目前常 用的直 接计算 尘埃消 光的方 法有利 用氢原 子的巴 尔末减 缩原理 (例如 ： Ha 
/H  (3  ) 或 H  a  /Pa  a 等复合 线比、 紫 外连续 谱斜率 (如 Calzetti  et  al.  1994) 和射 电辐射 
的 热辐射 成分与 Ha 辐射 的比值 (Condon  1992) 等 方法。 其中 每一种 方法都 有它的 
不足。 例如： 对 于大样 本研究 而言， 运用氢 原子的 复合线 比的方 法很不 现实。 因为 
H(3 或 Pact 辐射很 弱， 因 而要耗 费大量 的望远 镜时间 才能获 得足够 高信噪 比的数 
据。 紫外 连续谱 斜率的 方法有 很强的 样本依 赖性。 因为 紫外连 续谱斜 率不仅 对恒星 
形 成历史 敏感， 它对尘 埃和恒 星的相 对几何 分布也 很敏感 (例 如， Witt  &  Gordon 
2000), 利用 现在的 观测手 段我们 还没有 办法确 定尘埃 的几何 分布， 而且恒 星形成 
历史 也有很 大不确 定性， 因而 这一方 法的不 确定度 很大。 射电 辐射由 热轫致 辐射和 
非热同 步辐射 两部分 组成， 只有热 成分与 Hex 的比 值可以 用来计 算尘埃 消光， 但区 
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图 1  H  a 和 总红外 光度之 和与巴 尔末减 缩方法 改正的 H  a 光度 对比。 参见 Kennicutt  et  al. 

(2009)。 


分 射电辐 射的热 和非热 成分也 不是一 件简单 的事情 (例 如， Condon  1992;  Niklas  et  al. 
1997)。 

另 一方面 ，中、 远红 外辐射 是尘埃 吸收恒 星辐射 后的再 发射， 在 光学厚 并且所 
有 辐射都 是来自 于年轻 恒星的 理想情 况下， 8 〜 lOOOum 的总红 外辐射 可以很 好地示 
踪恒星 形成率 (Kennicutt  1998)。 然而， 这两 个条件 在通常 情况下 很难得 到满足 。除 
极亮 红外星 系外， 大多 数恒星 形成星 系都不 是光学 厚的， 而且 老年恒 星也会 加热尘 
埃从而 对红外 波段辐 射有所 贡献。 

为了 解决上 述几个 问题， 根据能 量守恒 定律， 人们把 UV 或 Ha 或 [OII] 辐射同 
红外或 射电辐 射结合 起来估 计尘埃 消光以 及恒星 形成率 (例 如， Buat  et  al.  1999; 
Meurer  et  al.  2009;  Kennicutt  et  al.  2009)。 这个 方法不 仅大大 提高了 估 计尘埃 消光的 
效 率而且 提高了 尘埃消 光和恒 星形成 率的计 算精度 (参 见图 1)。 但是 值得注 意的是 
利用 正常恒 星形成 星系进 行定标 得到的 恒星形 成率计 算公式 在其他 一些星 系中不 
一 定适用 (比 如： 极 亮红外 星系、 矮星 系和高 红移星 系)。 同时， 由于 物理条 件的差 
异 ，恒 星形成 区中恒 星形成 率的计 算公式 不同于 整个星 系作为 一个整 体的计 算公式 
(例 如， Kennicutt  et  al.  2009)。 
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也会加 热尘埃 并在中 远红外 波段辐 射出来 ，而且 其远红 外能谱 分布与 恒星形 成主导 
的星 系不可 区分； 而且 由于 用来示 踪恒星 形成率 的电磁 辐射主 要是由 大质量 恒星贡 
献的， 从 光度到 恒星形 成率的 转换需 要假设 一定的 恒星质 量分布 (即 初始质 量函数 
IMF), 在 不同的 星系中 IMF 是 否相同 也尚有 争议。 这些问 题有待 解决。 
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演化星 族合成 

Evolutionary  Population  Synthesis 

恒星 是构成 星系的 基石， 正常星 系的绝 大分光 来自于 其内部 恒星的 辐射， 不同 
的恒星 组成， 决 定了星 系的主 要观测 特征， 所以通 过研究 星系中 的恒星 组成， 可以 
了解 星系的 形成和 演化。 但是， 除 了银河 系和附 近的少 数近邻 星系中 的单个 恒星可 
以 分辨， 对于 绝大多 数河外 星系， 天 文学家 只能通 过分析 星系的 星等、 颜色、 光谱 
中的 吸收和 发射谱 线等积 分观测 特征， 来了解 星系中 的恒星 组成， 进 而研究 星系的 
形成和 演化。 演化星 族合成 (EPS) 方 法是建 立在恒 星演化 理论基 础上， 结合 恒星大 
气理 论和一 些基本 假设， 给出 星系、 星团积 分特性 的一种 方法。 因此 该方法 就成为 
遥远 星系和 星团研 究的最 直接、 最可靠 的理论 依据。 目前该 方法已 经成为 21 世纪 
天体物 理研究 中最活 跃的前 沿课题 之一， 并 被广泛 应用到 星系、 星团 和宇宙 学研究 
中去， 例如： 

(1)  光谱 分析： 利用星 族合成 方法， 拟 合星系 光谱中 的吸收 线和连 续谱， 可以 
得到 星系内 部星族 特征； 同时， 利 用发射 线研究 星系的 物理性 质时， 也必须 利用星 
族合成 方法， 扣除本 底恒星 吸收对 发射线 的影响 [1]; 

(2)  测光 红移： 图 像观测 比光谱 观测效 率高， 特 别是对 于高红 移星系 研究； 利 
用星 族合成 方法， 拟 合多波 段测光 数据， 不 仅可以 得到大 样本星 系的红 移信息 ，还 
可以得 到星系 的星族 质量、 年龄和 内部消 光等信 息[2]; 

(3)  恒 星形成 历史： 通过星 族合成 方法， 分析 星系内 部星族 成分， 给出 不同年 
龄星族 比例， 重现星 系内部 恒星形 成的历 史[3]; 

(4)  高 红移星 系选取 判据： 高 红移星 系是宇 宙早期 形成的 星系， 通过对 它们的 
研究， 可以 了解宇 宙早期 星系的 形成和 演化。 利 用颜色 判据， 是选取 高红移 星系的 
最有效 手段， 如 LBGs、 EROs、 BzKs、 DRGs 等。 这 些颜色 判据， 就 是由星 族合成 
方法给 出[4]; 

(5)  数值 模拟： 星系 形成演 化模型 给出的 如星系 中恒星 质量、 恒 星形成 历史、 
金属 增丰历 史等， 它们不 能直接 与星系 观测特 征进行 比较。 必 须利用 星族合 成方法 
将模 型和观 测联系 起来， 星族合 成方法 是模型 和观测 的桥梁 [5]。 

因 为星族 合成方 法有如 此广泛 的应用 ，现在 国际主 要的天 文学刊 物中文 摘中约 
有 12% 的 文章有 “ 星族”  一词 ，约 1.5% 的文 章中有 “星族 合成”  一词 [6]。 尽管演 
化星族 合成如 此重要 ，但 仍受 到以下 因素的 制约： 
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(1)  参数 的简并 问题: 参数的 简并就 是对应 一个或 多个中 、宽 带观 测量无 法区分 
相 应天体 的参数 组合。 只有解 除了参 数简并 问题， 才 能确定 或限制 星系、 星 团的参 
数。 目前尝 试解除 参数简 并的方 法包括 :(a) 提高 光谱分 辨率； （b) 加人 窄带测 光信息 
(例 如， Lick/IDS 光谱 吸收指 数)、 重要光 谱信息 (例 如， 巴尔末 或赖曼 跳跃) 和结构 
参数 (例 如， 集中度 参数： rp9()/rp5。) 的 方法； （c) 结合特 殊算法 (例 如， Bayesian 统计 
方法， 主成 分分析 法和神 经网络 法等) 和重 要结果 (例 如， u-r 作为星 系类型 判据) 的 
方法； （d) 结合 “instance-based” 认知 法减少 参数自 由度等 方法。 

(2)  参数的 自恰问 题:在 利用演 化星族 合成方 法研究 星系、 星团时 ，常常 是与它 
们的某 些观测 特征、 某些 波段信 息进行 比较, 得到的 结论可 能与利 用其他 观测特 
征、 其他 波段信 息得到 的结论 不符， 这就 是参数 的自恰 问题。 参数 的自恰 是我们 
全面真 实了解 星系、 星团 的前提 之一。 该问题 除了受 观测制 约外， 还受星 族合成 
模型 自身的 制约， 例如， 受 恒星演 化理论 限制或 对某些 天体的 性质缺 乏了解 ，演化 
星族合 成模型 常常忽 略水平 分支、 极 端蓝水 平分支 (也 称为 热亚矮 星)、 渐 近巨星 
支 (AGB), 后渐近 巨星支 (post-AGB)、 AGB-manque、 双星和 元素丰 度比值 等对结 
果 的影响 (Buzzoni  1989)[7]。 为了更 好地解 决参数 的自恰 问题， 演化 星族合 成模型 
还需 要考虑 以下几 个因素 ： （a)AGB 和 post-AGB 演化 对年龄 r  >  lGyr 的 星族红 
外波段 起决定 作用， 若忽略 它们， 则给 出的星 族红外 光谱和 颜色不 合理。 最近意 
大利 Padova 组 (Marigo  et  al.  2008)[8] 和英 国牛津 大学研 究人员 (Maraston  2005)[9]改 
进了  AGB 星的 演化， 并将 其加入 到星族 合成模 型中， 发现 二者可 使星族 的红外 
光 谱和颜 色明显 变红。 另外也 有些研 究通过 公式的 方法将 AGB 和 post-AGB 星 
演化加 入到星 族合成 模型中 (Zhang  et  al.  2002)[1G]。 （b) 极 端水平 分支星 的温度 、光 
度都 非常高 ，它们 对星族 的远紫 外光谱 贡献非 常大， 如 果不考 虑这些 天体， 星族紫 
外流量 则明显 偏低。 曾经 有两种 单星演 化模型 (贫 金属和 富金属 模型) 用来 解释该 
天体的 出现。 然 而观测 发现一 些此类 天体处 于双星 系统， 韩 占文等 (2002;  2003)[11'12] 
给 出这类 天体的 双星形 成渠道 ，并 将其加 入到星 族合成 模型中 ，使得 星族合 成模型 
在紫外 波段有 了较大 改进。 （c) 大量观 测发现 50% 以 上的恒 星属于 双星或 多星系 
统， 且短 周期双 星的演 化完全 不同于 单星的 演化， 若 忽略双 星演化 其一是 有悖于 
真实， 其 二是不 知道究 竟会发 现多大 差异。 2004 年云 南天文 台大样 本团组 第一次 
将双 星加入 到星族 合成模 型中， 发 现加入 双星可 使星族 整体上 看起来 变年轻 ，颜 
色和 Lick/IDS 谱指数 变蓝， 光谱在 紫外高 出几个 星等。 反推 得到的 星团、 星系年 
龄和 金属丰 度变大 (Zhang  et  al.  2004)[13]， 对 年龄和 金属丰 度的这 种改正 至少在 
20% 以上， 甚至可 以达到 几倍， 这种 改正依 赖于所 研究的 波段和 方法。 双 星族演 
化星族 合成模 型在很 大程度 上受双 星演化 理论、 双星 大气理 论和初 始双星 参数分 
布等 因素的 制约。 （d) 元素 丰度是 恒星的 重要物 理参量 之一， 它不仅 影响恒 星的演 


演化星 族合成 
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化 结局， 而且影 响星系 的化学 演化。 由于 缺乏此 方面的 了解， 以前 研究常 常将太 
阳 的元素 丰度比 值用于 其他天 体上， 然 而银河 系球状 星团的 元素丰 度分析 发现它 
们往往 不同于 太阳的 比值。 Thomas 等 （2003)[14] 和 Tantalo 等 (2007)[15]曾 将增丰 
的元 素丰度 用于恒 星演化 并加入 到星族 合成模 型中。 星族合 成模型 在此方 面的发 
展受到 观测、 理 论等的 限制和 制约。 

(3) 演 化星族 合成模 型中采 用假设 的问题 :由于 对星系 结构和 性质等 方面的 
深入 了解， 演化 星族合 成模型 常常采 用一些 假设。 例如， 对 星族中 恒星形 成过程 
缺乏 足够地 了解， 在演化 星族合 成模型 中通常 将恒星 诞生率 只 分解 为初始 
质 量函数 IMF(M) 和恒星 形成率 SFR0,Z)， 而事 实上两 者都是 与质量 和时间 相关的 
参量。 另 外即便 是采用 了一些 假设， 仍 有一些 细节没 有得到 确认和 证实。 因此， 
演化 星族合 成模型 在很大 程度上 仍然受 到对星 系了解 程度的 制约， 二 者相互 
影响。 
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是 否存在 普适的 恒星初 始质量 函数？ 

Is  the  Stellar  Initial  Mass  Function  (IMF)  Universal? 


初始质 量函数 (缩 写为 IMF) 是指 单位质 量的分 子云在 形成恒 星时， 质量 不同的 
新 形成的 主序恒 星相对 数目的 分布。 大 质量恒 星主导 着年轻 星系的 光度， 也是 a 元 
素的 主要制 造者； 中 等质量 的恒星 主导着 较年老 星系的 光度， 是铁峰 元素的 主要制 
造者； 而 宇宙中 绝大多 数重子 物质存 在于小 质量恒 星中。 因此， 了解 恒星形 成时， 
不同质 量恒星 的相对 数目， 以 及不同 质量恒 星相对 数目随 环境和 时间的 变化， 对于 
研究 星系的 形成和 演化、 宇宙的 光度演 化和化 学演化 等方面 重要。 

通常， 我们 对某一 天区的 恒星进 行测光 观测， 将得 到不同 视星等 的恒星 数目。 
如果 我们知 道这些 恒星的 距离， 可 将视星 等转换 成绝对 星等， 从而得 到恒星 的光度 
函数。 根据 恒星质 -光比 关系， 将绝 对星等 转换为 质量， 光度 函数也 就转化 为当前 
的质 量函数 (present-day  mass  function,  PDMF)。 根据恒 星演化 理论， 不同质 量的恒 
星寿命 已知， 可以由 PDMF 反演， 得到恒 星刚形 成时， 不同质 量恒星 数目的 比例， 
即 得到恒 星的初 始质量 函数。 

利用 观测的 场星光 度函数 和恒星 演化理 论给出 的恒星 寿命， Salpeter[1] 于 1955 
年首次 研究、 并给出 了恒星 初始质 量函数 的解析 公式， 他发现 质量在 0.3 〜 10 的 
恒星数 目分布 可以很 好的用 幂律形 式表示 (称为 Salpeter 初始 质量函 数)： 


<^(m) = —— = a  m~r ,  y  =  2.35  or 
dm 


4  W  = 


d(logn) 

d(logm) 


二  AnTr , 


尸 =  1.35 


N=rup^(m)dm, 其 中式中 mup,m1(W 分别 表示新 形成恒 星的质 量上、 下限 

J  m\o^j 


1979 年， Miller 和 Scalo[2] 发现 某些星 团中， 质 量小于 1M0 的恒星 数目少 ，给 
出了 更平的 初始质 量函数 (尸=  0.4)。 在分析 更多、 更好 测量数 据的基 础上， Scalo[3] 
于 1988 年 发现， 单 一幂律 形式的 初始质 量函数 不能很 好地表 示所有 质量范 围的恒 
星 分布， 分段的 、对 数形式 的初始 质量函 数能够 更好的 表征恒 星初始 质量函 数的分 
布。 图 1 中画 出了一 些被较 为广泛 使用， 对 应与不 同环境 (场 星、 星团 星等) 的初始 
质 量函数 形式， 它们主 要是区 别在于 不同质 量处初 始质量 函数的 幕律指 数有差 异[1〜8]。 

正确的 确定恒 星初始 质量函 数依赖 与我们 对恒星 演化的 理解、 恒星距 离的测 
量、 不 同类型 恒星的 质光关 系和恒 星计数 的完备 程度。 初始质 量函数 的基本 参数包 
括 形成恒 星的质 量上限 (mup)、 下限 (m1()W) 和形状 (y 或者 尸)。 
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图 1 不同形 式的恒 星初始 质量函 数比较 ，图中 不同线 型表示 不同工 作结果 [1~8]。 

通过 对银河 系不同 区域恒 星计数 的研究 ，发 现不同 区域的 恒星初 始质量 函数尽 
管有所 不同， 但是基 本趋势 相似： 大质量 恒星比 例少， 很小质 量恒星 比例也 不大， 
质量约 0.5M。 恒星 比例 最大。 但是对 一些恒 星形成 剧烈的 区域、 亮红 外星系 和高红 
移星系 的研究 ，发现 它们的 初始质 量函数 似乎与 银河系 恒星计 数得到 的初始 质量函 
数 又差别 较大。 是 否存在 一个普 适的初 始质量 函数， 答案现 在还不 清楚。 相 关的问 
题 包括： 

(1)  通过 对太阳 附近恒 星计数 观测得 到的初 始质量 函数, 是否适 合银河 系其他 
区域？ 如银河 系的晕 、核球 区域和 银心？ 星族 I 和星族 II 恒星 的初始 质量函 数有何 
区别？ 

(2)  初始 质量函 数是否 存在质 量上、 下限？ 如果 存在， 它们的 大小分 别是多 
少？ 不 可分辨 双星、 星团 中恒星 分布的 分层效 应对它 们有何 影响？ 

(3)  初 始质量 函数的 形状、 质 量上、 下 限是否 系统的 随金属 丰度、 星系 形态、 
星系 质量、 星系 环境等 变化而 改变？ 如 张伟等 [9] 利用 沃尔 夫-拉 叶星系 样本， 研究 
发现不 同金属 丰度环 境下， 初始质 量函数 的形状 不同， 这种关 系是否 普适？ 

(4)  哪 些物理 过程决 定了初 始质量 函数的 形状和 变化？ 引力 破碎、 湍流 导致的 
星云 破碎， 还 是磁场 导致了 星云的 破碎， 形成 了不同 质量的 恒星？ 

(5)  形成于 宇宙早 期的、 金属丰 度极低 环境下 的星族 III 恒星， 它们的 初始质 
量函 数形态 怎样？ 通 过什么 手段， 在 何处我 们可以 发现、 得 到这些 恒星的 观测特 
征？ 它们 的质量 上限是 否一定 远大于 lOOMo? 

(6)  低光度 、低 面亮 度星系 的初始 质量函 数更陡 (bottom-heavy, 大质 量恒星 少), 
而 形成于 宇宙早 期的高 红移星 系的初 始质量 函数形 式更平 (top-heavy, 大质 量恒星 
多) [1()]。 导 致这种 变化的 是物理 原因是 什么？ 


Salpeter55 

MS79 

■  Kennicutt89 
Scalo86 
KTG93 
KroupaOl 
BG03 
Chabrier03 


恒星 初始质 量函数 


是 否存在 普适的 恒星初 始质量 函数? 
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(7) 对 于河外 星系， 特别 是研究 高红移 星系， 从观 测上， 如何限 制和约 束初始 
质量 函数的 特征？ 星系 颜色， 质 光比， 还 是某些 光谱特 征线对 初始质 量函数 敏感？ 
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认识 尘埃遮 蔽星系 的真貌 


Understanding  Dust-Obscured  Galaxies 


宇宙辐 射背景 (亦 称河 外辐射 背景) 是 我们接 收到的 扣除银 河系自 身辐射 影响, 
来自 宇宙所 有红移 的星系 (包括 活动星 系核) 辐射的 叠加， 其能 谱分布 主要由 积分能 
量 相当的 宇宙光 学近红 外背景 和远红 外背景 两部分 组成， 如图 1 所示。 借 助哈勃 
空间望 远镜等 光学波 段高分 辨率高 灵敏度 的探测 设备， 已经可 以将贡 献宇宙 光学辐 
射背 景的天 体分辨 出来。 然而， 受当 前红外 观测设 备的灵 敏度和 分辨率 的限制 ，贡 
献 宇宙远 红外辐 射背景 的源尚 未被完 全分辨 出来， 在 远红外 和亚毫 米波段 尤其受 
限。 Spitzer 观测揭 示有约 75% 左右 的宇宙 远红外 辐射背 景是由 24iam 探测到 的红移 
z 〜 1 以下的 星暴星 系贡献 的[1，2]。 


波长； l/Rm 

图 1 宇 宙辐射 背景。 蓝色代 表的宇 宙光学 近红外 背景， 红色 代表宇 宙远红 外背景 [2]。 

星系的 远红外 、亚 毫米 波辐射 主要是 由尘埃 吸收恒 星紫外 光学辐 射再转 移辐射 
贡献的 。理解 尘埃物 理及尘 埃消光 对观测 上确定 星系多 方面物 理参数 的影响 是全面 
理解星 系形成 和演化 不可或 缺的。 同时， 理解星 系尘埃 辐射能 谱分布 从而精 确分辨 
各个波 段宇宙 辐射背 景中不 同红移 不同类 型星系 的贡献 组成， 无疑有 助于构 建星系 
形成 与演化 的完整 图像， 以及发 现可能 存在的 尚未被 观测过 的未知 天体。 尘 埃物理 
研 究中涉 及诸多 难题， 如尘 埃如何 产生和 演化？ 不同 星际介 质中的 尘埃的 化学组 
成、 形状、 颗 粒尺度 分布、 辐射转 移等特 征有何 不同？ 等。 在 星系尺 度上， 尘埃消 
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光的 规律是 什么？ 尘埃 远红外 辐射的 能谱分 布和特 征发射 (或 吸收) 有何 规律可 
循？ 与 星系物 理参数 的依赖 关系是 什么？ 对近 邻星系 尘埃物 理的认 识是否 对高红 
移星 系同样 适用？ 

星系 中 尘埃对 星光的 消光 (吸收 和 散射) 随 辐射波 长的增 加而 减小的 变 化关系 
由尘 埃性状 、几 何分布 等因素 决定， 依赖于 星系的 化学丰 度和恒 星形成 历史等 参数。 
银河系 与大、 小麦哲 伦云的 消光曲 线互有 差别， 与近邻 星暴星 系的消 光曲线 也不一 
致[3]。 这一不 确定性 使得研 究未知 星系的 紫外、 光学本 征特征 时不得 不求助 于一些 
假设和 经验的 方法， 并局限 于尘埃 消光不 严重的 情形。 另一 方面， 尘 埃吸收 紫外光 
子 能量， 再 转移到 远红外 波段再 辐射。 通过尘 埃红外 辐射， 我 们可以 知道尘 埃消光 
的 影响， 从而 测定星 系本征 的紫外 光度， 进而准 确地估 计恒星 形成率 等物理 参数。 

星 系中尘 埃连续 谱辐射 的能谱 分布主 要取决 于尘埃 温度， 也 受尘埃 特性、 加热 
尘埃 的能源 (辐 射场 强度和 硬度， 或激 波)、 不透明 度等因 素的影 响[4]。 图 2 展示不 
同类型 星系从 紫外到 毫米波 的能谱 分布， 其 连续谱 与黑体 谱差异 明显， 由 多种尘 
埃成 分贡献 组成。 星系 弥散介 质中的 尘埃受 源自小 质量恒 星的星 际辐射 场加热 ，温 
度较低 (10 〜 30K)， 贡献 的红外 光度远 小于星 系恒星 光度。 而有 恒星形 成的星 系中， 
在致 密气体 云中诞 生的年 轻星产 生的大 量紫外 紫外光 子被周 围尘埃 吸收而 产生较 
高温度 (30 〜 100K) 的热 辐射。 统计上 来说， 近邻 宇宙中 有恒星 活动的 星系红 外光度 
和 尘埃温 度间存 在相关 关系： 主导 远红外 辐射的 尘埃典 型温度 随总红 外光度 增加而 
升高， 其红外 连续谱 分布的 峰值向 短波方 向移动 [5]。 如果星 系中心 有活动 星系核 
(AGN), 其辐 射场有 更高比 例的紫 外电离 光子， 可以将 核区附 近小尘 埃颗粒 加热到 
更 高温度 (大颗 粒较易 被高能 电离光 子离解 )， 显著增 加中红 外波段 5 〜 50|im 的 辐射。 
受 当前远 红外观 测设备 空间分 辨率的 限制， 如何 分辨活 动星系 核与恒 星形成 活动对 
红 外辐射 的贡献 仍是一 难题， 需要更 多的努 力来深 入了解 恒星加 热的和 AGN 加热 
的 尘埃能 谱分布 特征的 异同。 这无疑 对研究 被尘埃 严重遮 蔽的、 硬 X 射线 窗口也 
无法探 测到的 黑洞吸 积活动 有重要 意义。 


图 2 不同类 型星系 的紫外 -毫米 波能谱 分布， 归一 到光学 V 波段 [6] 
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星 暴星系 的红外 光度是 与其恒 星形成 率紧密 相关的 。星暴 星系中 红外光 度占总 
光 度的一 半以上 ，在 极高红 外星系 这样的 极端星 暴星系 中远红 外光度 占到总 光度的 
绝大 部分。 另外， 尘 埃多环 芳香烃 (PAH) 在中红 外的特 征发射 线也被 认为主 要是被 
年轻星 加热激 发的， 常被用 作恒星 形成率 的示踪 参量。 星系 远红外 光度与 射电光 
度在 5 个量 级范围 内紧密 相关。 远 红外光 度与年 轻恒星 加热尘 埃过程 有关， 而射电 
光度与 星系中 宇宙线 的传播 有关。 它们 是两个 不同的 过程， 如 何产生 好几个 量级范 
围 的紧密 相关， 其背 后的物 理机制 仍然未 被完全 理解。 

远红外 、亚 毫米 波观测 已经成 为探测 近邻和 遥远星 系中恒 星形成 的不可 缺少的 
手段。 红移 2 〜 4 是宇宙 中恒星 形成最 活跃的 时期， 是大 质量星 系形成 时期。 观测上 
已 经发现 高红移 星系多 为大规 模星暴 星系。 由于尘 埃消光 影响， 这些 高红移 星暴星 
系绝大 部分的 能量集 中在远 红外、 亚毫米 波段， 能谱峰 值在静 止波长 100)am 左右。 
现 在对星 系远红 外能谱 的认识 主要是 基于近 邻星系 。相 应的相 关关系 和规律 是否适 
用 于高红 移星暴 星系、 是 否存在 演化， 有待观 测上的 检验。 由于 “负 K 改正 ”效 
应， 这类天 体的亚 毫米波 段观测 辐射流 量随红 移变化 不大， 因 而在该 窗口进 行大规 
模巡 天可以 有效地 证认出 大批高 红移亚 毫米波 星系。 远 红外、 亚毫米 波段已 经成为 
研 究高红 移宇宙 越来越 重要的 窗口。 已经开 始科学 观测的 Herschel 红外空 间望远 
镜、 计 划中的 CCAT、 中国南 极冰穹 A 太赫兹 望远镜 都工作 在这个 窗口， 将 可以提 
供 从中红 外到毫 米波很 宽范围 的观测 能力， 从而对 近邻和 遥远星 系有更 全面的 认识。 
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星 系际介 质对星 系形成 的影响 


The  Impact  of  IGM  on  the  Formation  of  Galaxies 


探 索宇宙 奥秘， 认识各 类天体 现象， 寻求其 起源， 一直是 人类最 为神圣 的梦想 
之一， 也 是天文 学家毕 生努力 的动力 源泉。 在当 前冷暗 物质标 准宇宙 学框架 下的星 
系 形成图 像为： 暗物 质分布 在宇宙 早期有 微小的 扰动， 在引力 不稳定 作用下 “自下 
而上” 等级 成团， 形 成不同 质量的 暗晕。 而重 子物质 (气 体) 在和 辐射脱 耦以后 ，其 
扰 动逐步 跟上暗 物质的 扰动。 气 体会在 暗晕中 凝聚、 下落， 在 此过程 中会形 成激波 
并 将气体 加热， 被加 热的气 体经过 辐射而 冷却， 密 度高的 地方会 积聚中 性氢， 其核 
心部 分继续 冷却而 形成分 子氢， 分子氢 云坍缩 而形成 恒星； 最 后形成 星系。 然而这 
一图像 背后有 一个基 本问题 没有被 解答： 理 论上的 暗晕质 量函数 (数 密度) 在 小质量 
端 正比于 而观测 给出的 星系光 度函数 或恒星 质量函 数在小 质量端 正比于 ^1。 
是什么 样的过 程迫使 了小质 量暗晕 中星系 形成的 快速遏 制呢？ 另外 除了这 些恒星 
成 分外， 宇 宙中的 其他重 子物质 (冷 气体、 热 气体) 又 是在哪 里分布 的呢？ 

根据对 星系光 度函数 以及中 性氢质 量函数 的测量 ，人 们发 现以恒 星形态 以及冷 
气体云 (盘) 存在的 重子物 质只占 其中的 10%； 而其他 90% 的重 子物质 是以弥 散的星 
系 际介质 (IGM) 存 在的。 在 正常情 况下， 随着 宇宙的 膨胀， 在 重子物 质和辐 射脱耦 
(红移 z 〜 1000) 以后， 重子物 质逐步 冷却， 将呈 中性态 (以中 性氢为 主)。 中性 氢会吸 
收 Lya 光子 (波长 1216A; 对应于 氢原子 第一到 第二能 级的差 异)， 于 是我们 应当在 
类星体 的光谱 中看到 这一吸 收坑， 这就是 著名的 Gmm-Petemm 效应。 而实 际观测 
表 明红移 z<5 的几乎 所有的 弥散氢 (星 系际 介质) 都 处于电 离态。 因此 在此之 前必然 
有一 个宇宙 再电离 的过程 (WMAP 研究推 测宇宙 发生第 一次再 电离的 时间约 为红移 
z〜ll 处)。 天 文学家 研究了 多种再 电离的 机制， 主 要分为 两大类 [1] : 

(1)  辐射电 离源：  OB 恒星 的紫外 光子； 类 星体和 活动星 系核的 辐射。 

(2)  碰撞电 离源： 超新 星爆炸 的激波 加热以 及引力 坍缩的 激波加 热等。 

这些电 离机制 显然是 和星系 的形成 密切相 关的： 气 体是星 系形成 的燃料 来源; 

星系的 形成又 加热和 电离了 气体。 

下 面我们 较为定 量化地 讨论一 下解决 小质量 星系形 成问题 的可能 机制， 以及这 
些机 制对星 系际介 质的制 约关系 [2]。 

首先， 我 们忽略 星系形 成过程 中所有 加热、 电离 气体的 过程。 简 单地假 设暗晕 
中的 气体在 冷却过 程中保 持本征 角动量 不变， 气 体冷却 形成离 心力支 持的气 体盘。 
由于在 小质量 暗晕中 气体冷 却非常 有效， 因此暗 晕中几 乎所有 的重子 物质都 可以冷 
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却。 我们可 以通过 Toomre 稳 定性判 据来估 计冷气 体盘的 大小， 多余 的气体 就形成 
恒星。 考虑冷 气体中 有分子 氢和中 性氢， 还有 氨的贡 献后， 我 们可以 同时估 计星系 
的质量 函数， 中性氢 的质量 函数。 对 应的结 果如图 1 中标为 standard 的 实线。 显然 
这一 模型预 言的星 系和中 性氢质 量函数 小质量 端和暗 晕质量 函数的 小质量 端行为 
一致： M\ 和观测 (虚 线、 数据 点等) 完全 不符。 可能的 解决方 案有哪 些呢？ 


8  9  10  11  12  7  8  9  10 

log[Mstar](h-2  M0)  bg[Md(h-2  M0) 

图 1 星系质 量函数 (左 图) 和中 性氢质 量函数 (右 图)： 观 测测量 (虚 线、 点 划线) 和各 种模型 

预言 (: 实线) 对比。 

(1)  超新 星反馈 

首先我 们知道 星系形 成的过 程中， 大质量 恒星会 很快地 演化， 最 终会有 超新星 
的 爆炸， 他 们将加 热暗晕 中的冷 气体。 当 然加热 有两种 状态： 将冷气 体温度 加热到 
暗晕 的位力 温度； 或 者将气 体吹出 暗晕。 受 此反馈 影响， 冷却 形成恒 星的气 体减少 
了， 即星系 的形成 受到了 遏制。 但 理论估 算和数 值模拟 研究都 表明： 要产生 符合观 
测 的遏制 程度， 几乎 是不可 能的。 另外， 由于只 有多于 冷气体 盘稳定 态的气 体才能 
形成 恒星， 因此这 一后天 反馈无 法改变 冷气体 的分布 行为。 因 此不改 变小质 量中性 
氢云 的预言 。一 句话： 由于 小质量 暗晕中 气体冷 却的有 效性， 以及稳 定冷气 体盘的 
存在， 在邻近 宇宙中 所有后 天由恒 星形成 产生的 反馈不 会影响 小质量 中性氢 云的质 
量 函数。 

(2)  星系际 介质的 电离态 和预加 热机制 

好 在我们 知道星 系际介 质是以 电离态 存在的 —— 它 们是被 预加热 过的， 也就是 
说气体 在被暗 晕俘获 之前是 热的！ 如 果气体 的运动 速度大 于暗晕 的位力 速度， 就不 
能 被暗晕 束缚。 因 此在小 质量暗 晕中， 星系际 气体不 能被吸 积形成 有效的 冷却， 进 
而形 成冷气 体盘、 形成 星系。 显然这 样一种 过程： 影响进 入暗晕 的气体 的多寡 ，可 
以 同时影 响小质 量的星 系和冷 气体云 的数目 。于 是解决 小质量 星系形 成的问 题就和 
星系际 介质的 研究直 接挂钩 了：有 哪些过 程参与 了电离 星系际 介质？ 星系际 介质被 
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加热 到什么 温度？ 

首先第 一代恒 星的形 成可以 产生足 够的紫 外背景 光子， 电离 星系际 介质， 达到 
约 20000K 的 温度。 根据 估算， 这 一温度 只能阻 止在非 常小的 暗晕中 气体的 下落， 
整体效 果如图 1 中标为 UV 的实线 。那么 有没有 其他更 有效的 机制能 将星系 际介质 
加热到 更高的 温度， 使得星 系的形 成在更 大质量 的尺度 上被遏 制呢？ 非常可 能的一 
种机 制是： 暗 晕所处 大尺度 结构的 坍缩： 如形成 薄饼、 纤维结 构时候 的激波 加热： 
它 们可以 将星系 际介质 加热到 105~106Ko 通过 热气体 的冷却 时标和 Hubble 时标的 
对比， 我 们知道 加热到 这种温 度的弥 散气体 在红移 z<2 的 时候就 不易冷 却了。 这一 
机制能 同时解 决小质 量星系 和气体 云的质 量函数 问题， 如图 1 中标为 preheat 的实 
线。 当 然这一 模型有 待数值 模拟和 观测的 进一步 检验。 

总而 言之， 作 为小质 量星系 的形成 之源， 不 同红移 处星系 际介质 的热温 度极大 
地影响 了小质 量暗晕 中的星 系形成 。而星 系际介 质的状 态和星 系形成 理论的 建立和 
完 善将是 一对相 辅相成 的研究 课题。 

最后 需要指 出的是 ，在 这里我 们主要 讨论了 小质量 星系的 形成所 面临的 主要困 
难， 而没有 讨论大 质量星 系形成 问题。 而 大质量 星系的 形成和 演化则 主要受 各种物 
质转移 和后天 反馈的 影响： 如气体 转移、 星系 并合、 活动星 系核反 馈等。 
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星系际 介质的 金属丰 度和化 学演化 


Elemental  Abundance  and  Chemical  Evolution  of  the  Intra-Galactic 

Medium(IGM) 

观 测和理 论研究 表明， 普 通物质 (baryon) 仅 占宇宙 总质量 密度的 4.6%。 其中不 
到 10% 的 物质在 致密天 体中， 包括 恒星， 星系， 星系团 (群) 等。 其余 90% 的物质 
以 不同的 状态存 在于宇 宙星系 际介质 (IGM) 中 [1] 。星系 际介质 的性质 与宇宙 大尺度 
结构， 星系的 形成和 演化， 重子 物质反 馈过程 (feedback) 等有 紧密的 联系。 在过去 
的 10 年中， 随着空 间紫外 和地面 高分辨 率观测 仪器的 出现， 计算机 数值模 拟的进 
展， 星 系际介 质的研 究已经 取得了 很大的 进展。 现在已 经可以 对星系 际介质 中的重 
子物 质的性 质进行 细致和 全面的 测量。 例如， 天 文学家 可以测 定不同 红移处 星系际 
介质的 温度， 金属 丰度， 运 动学， 辐 射场特 性等， 以及这 些量随 时间的 演化， 它们 
的空间 尺度以 及密度 分布。 

1.  测量 什么？ 意义是 什么？ 

由于 化学元 素在一 代又一 代的恒 星演化 中合成 ，元 素丰度 随时间 的变化 反映了 
宇 宙的恒 星形成 和演化 历史。 对 于星系 际介质 而言， 测 量它们 的金属 丰度不 仅有助 
于了 解星系 的形成 速率， 而且 可以进 一步了 解星系 中形成 的恒星 质量。 例如， 原初 
气体 的坍缩 可能导 致第一 代大质 量恒星 (POPIII) 的形成 ，而这 类恒星 的遗迹 (金 属丰 
度) 可 能在星 系际介 质中被 发现。 元素丰 度的增 丰历史 又反映 了星系 中的恒 星形成 
历史， 这为研 究星系 之间以 及星系 和周围 环境之 间的相 互作用 (如反 馈等) 提 供了最 
好的实 验室。 恒 星形成 的反馈 过程是 星系形 成理论 的关键 因素。 理论 研究已 经表明 
不包含 反馈过 程的星 系形成 模型将 预言过 高的恒 星形成 效率， 与观测 完全不 符[2]。 
大质量 恒星产 生的星 风和超 新星爆 发将以 外流的 形式把 重子物 质抛向 星系际 空间， 
因此通 过测量 星系际 介质的 金属丰 度分布 可以详 细研究 这些星 风过程 ，进一 步了解 
星系 的形成 和演化 过程。 星系 际介质 金属丰 度的演 化可以 对宇宙 恒星形 成历史 
(SFH) 提供 重要的 约束。 尤 其是在 较高红 移处， SFH 的 直接测 量比较 困难。 星系际 
介质 的化学 成分不 仅包含 了大部 分的宇 宙重子 物质， 而且 充满了 几乎整 个宇宙 ，对 
它 们的精 确测量 也与宇 宙学的 许多重 要性质 有关。 

2.  如何研 究星系 际介质 (测量 金属丰 度)？ 

随着大 型地面 望远镜 的出现 (如 Keck,  VLT,  Subaru 等)， 天文学 家现在 已经可 
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以用 类似于 测量银 河系星 际介质 丰度的 方法去 观测和 研究高 红移星 系际介 质中的 
化学 成分。 具 体来说 就是： 

(1) 利用 大口径 望远镜 (4 〜 10m 级)， 高分 辨率光 谱观测 (i?>30000) 测量星 系际介 
质产 生的吸 收线。 这 要求有 亮的背 景源。 不同红 移处的 类星体 (以 及长暴 Y 射线暴 
的 余辉) 是最合 适的背 景源。 当我 们利用 望远镜 观测类 星体光 谱时， 视线方 向上的 
插 入天体 (星 系际气 体云， 或 星系) 会在 类星体 连续谱 上产生 大量的 吸收线 (如图 1 
所 示)。 这些 吸收线 有些产 生于星 系际气 体云， 有 些产生 于不同 类型的 高红移 星系。 


4000  5000  6000 

观 测波长 /A 

图  1  类星体 吸收线 光谱。 图片 来自： http://www.physics.louisville.edu/meiring/images/。 

(2)  测 量吸收 体的紫 外辐射 光谱。 对于 红移为 3 附 近的吸 收体， 地面上 观测到 
的谱线 正好在 光学到 近红外 波段。 选 择尽可 能容易 观测到 的谱线 。如 cii， cm, 
CIV,  Sill,  Silll,  SilV,  01,  OVI,  Mgll,  Znll,  Fell  等。 同 时需要 测量不 同视线 
方向 和不同 红移处 的 尽可能 多的吸 收线 系统， 进 行统计 研究。 

(3)  理 论上可 以利用 流体动 力学数 值模拟 来检验 和解释 星系际 介质的 观测结 
果。 

3. 通过 测量星 系际介 质元素 丰度， 我们 知道了 什么？ 

根据测 量到的 中性氢 (HI) 柱 密度， 星 系际介 质吸收 云可以 分为两 大类： （1) 拉曼 
a 森林 (Lyman  a  forest) :  iV(HI)=  1012~10172  cm-2  ； 这 些氢吸 收线主 要产生 于宇宙 
中 的星系 际介质 (IGM); 观测 表明， 在高红 移处， IGM 的金 属丰度 基本上 在大约 
1/300 〜 1/10 太阳丰 度之间2  [3]。 （2) 拉曼 限系统 (LLS  :  Lyman  Limit  Systems) : 
TV(HI)>1.6xl017  cm^2； 其中 LLS 又可以 细分为 两类： （a) 亚阻 尼拉曼 a 吸收 线系统 
(sub-DLAs)：  10  19<7V(HI)<2xl020  cm  2；  (b)： 阻 尼拉曼 a 吸收 线系统 (DLAs):  7V(HI) 
>2xl02()  cnT2。 从这里 可见， sub-DLA 和 DLA 系统是 宇宙中 中性氢 柱密度 最高的 
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天体， 它们一 般都与 高红移 处的各 类星系 有关。 在观 测宇宙 学上， DLAs 的 一个最 
为重 要的贡 献就是 它们提 供了研 究星系 和星系 际介质 早期演 化阶段 恒星形 成和化 
学 丰度增 丰历史 的极佳 途经。 

4. 需要研 究的一 些问题 

星 系际介 质的主 要特征 是低气 体密度 和低金 属丰度 。而且 金属丰 度的观 测需要 
背 景源， 如类 星体。 这使得 测量和 研究它 们的性 质十分 困难。 例如需 要大口 径望远 
镜， 从紫外 到红外 的高分 辨率光 谱仪。 对 星系际 介质的 研究仍 然存在 着许多 悬而未 
决的 问题。 例如： 

(1)  一般认 为大质 量恒星 产生的 超新星 是星系 际介质 金属丰 度的主 要来源 。那 
么 IGM 什 么时候 被金属 污染？ 这一 问题与 第一代 恒星的 形成有 密切的 关系。 

(2)  极端 贫金属 吸收线 系统中 的重元 素丰度 来自于 第一代 恒星的 超新星 爆发， 
那 么第一 代恒星 的质量 究竟是 多少？ 通过分 析这类 吸收线 系统中 重元素 丰度比 (如 
Si/C) 可以有 效估计 第一代 恒星质 量限。 

(3)  什 么类型 的天体 (星 系) 对星系 际介质 的金属 丰度有 贡献？ 金 属丰度 的分布 
遍 布整个 星系际 介质， 问 题是： 早 期星系 产生的 金属可 以被超 新星或 者星风 送到多 
远的 地方？ 

(4)  观测 到的金 属丰度 能否用 正常的 初始质 量函数 (如 Salpeter) 来 解释？ 

(5)  高 柱密度 的吸收 线系统 (sub-DLAs 和 DLAs) 对 应什么 类型的 星系？ 它们与 
现今 星系之 间有什 么演化 关系？ 

(6)  星系 际介质 中观测 到的金 属可以 贡献多 少所谓 的“缺 失”金 属质量 (missing 
metal  problem)? 
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星 系的金 属丰度 

Metallicities  of  Galaxies 

星 系的金 属丰度 是表征 星系特 征的重 要参量 ，星系 中恒星 及气体 成分的 化学元 
素丰 度如化 石一样 记录着 其形成 和演化 历史， 也 反映出 目前 的演化 状态。 有 多种方 
法测 量星系 的金属 丰度， 但还存 在着一 定的不 确定性 ，对 于中等 红移和 高红移 星系， 
不确定 性更为 突出， 且样本 很少。 

1. 星 系金属 丰度的 测量方 法及不 确定性 

HII 区 的光学 发射线 一直被 用来研 究有恒 星正在 形成的 星系中 气相的 金属丰 
度， 氧 是最普 遍采用 的示踪 元素， 主要 是由于 它有较 高的丰 度及较 强的光 学发射 
线， 通常以 12+log(0/H) 来 表示。 测量星 系金属 丰度的 方法主 要包括 电子温 度和经 
验 的强线 线比的 方法。 星系 光学光 谱中包 含强的 发射线 ，如 [OIIJ3727,  Hy4340, 
H(3  4861,  [OIII]4959,5007,  Ha6563,  [NII]6548,6583,  [SII]6717,6731 ,  [NeIII]3869, 
[ArIII]7135 等， 和弱线 [OIII]4363,  [OII]7320,7330 等。 

电 子温度 方法为 最直接 最准确 的方法 ，是通 过估计 星际气 体中不 同发射 区的电 
子温度 J； 进而估 计离子 丰度， 再 将不同 能态的 离子丰 度相加 得到总 丰度。 通常假 
定两个 发射区 ，发射 [om] 的高电 离区和 [on] 的低 电离区 ，电 子温度 分别为 re([om]) 
m  mon]), 相应离 子丰度 分别为 o++/h+ 和 o+/h+， 高 阶离子 o3+ 引起的 修正非 
常小 ，可忽 略不计 。在贫 金属环 境下， 光谱中 有明显 的高激 发态极 光谱线 [OIII]4363 ， 
则可采 用其与 低激发 态谱线 [OIII]4959,5007 的比值 来估计 re([OIII]),  re([oii]) 进而 
由转 换关系 得到。 而在较 富金属 环境下 (如 我们 的银河 系或大 麦哲伦 云)， 重 元素的 
增 加增强 了制冷 效果， 温度 降低， 向高能 级的碰 撞激发 减少， [OIII]4363 线 很少能 
被探测 到了。 

富金属 环境下 常用的 为强线 线比的 方法， 最 普遍采 用的是 i?23(=([OII]  3727  + 
[OIII]4959,5007)/Hp), 为发射 线流量 之比。 许 多工作 由光致 电离模 型或观 测资料 
对 况23定 标方法 进行了 研究， 获得 了多个 解析表 达式。 但由不 同定标 关系得 出的金 
属丰度 值的差 别可达 0.7dexo  Kewley  &  Ellison[1] 曾试 图对 10 个定标 公式之 间进行 
修正， 但所 得的丰 度值仍 取决于 选定哪 个作为 “标 准”。 方法的 一个明 显特点 (或 
者 “缺 点”） 是 “双值 ”  [2]， 即一个 尺23值 对应于 贫金属 和富金 属分支 的两个 氧丰度 
值， 中间 部分为 转折区 (12+log(0/H 户 8.4)。 另一常 用的为 “P 方 法”， 即又 引入一 
个参量 P(=Ri/R23,  i?3=[OIII]4959,5007/H  p  )0 还 有研究 尝试采 用等值 宽度的 i?23 值， 
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原 因是无 法对目 标谱进 行流量 定标， 但由于 [OII] 和 [OIII] 附近 的连续 谱不尽 相同， 
造成丰 度的误 差可达 0.2〜0.3dex。 

当 re 和 i?23 均无法 测得时 ，其 他一些 对金属 丰度敏 感的强 线比值 也可用 来估计 
星 系的金 属丰度 ，如 [NII]6583/Ha 和 [NII]6583/[OII]3727, 其 他一些 线比可 参看文 
献 [3]， [4]， 其 中给出 了由大 样本观 测资料 [3] 及光致 电离模 型计算 [4] 所 得到的 定标关 
系。 尘 埃消光 对估计 星系金 属丰度 的影响 很大， 因为 [OII] 与其他 谱线如 [OIII]、 HP、 
[NII] 等相距 较远， 处 于蓝端 的谱线 受尘埃 消光影 响更为 明显。 尘埃 消光通 常由巴 
尔末线 比 (Ha/H  (3  ) 估计 得到。 比较由 J； 和 况23 获得的 HII 区和星 系的金 属丰度 得知， 
对较 富金属 环境， 况 23 可能过 高估计 了金属 丰度约 0.2 〜 0.6  dex[5] ，但光 致电离 模型的 
计算 表明可 能是电 子温度 的方法 过低估 计了星 系的金 属丰度 [6]， 这些 问题需 要更为 
深入的 研究。 

虽然 存在着 这些不 确定性 ，由 电子 温度和 强线线 比 估计近 邻大样 本低红 移星系 
的金 属丰度 已取得 了长足 进展， 对于 更为遥 远的、 暗 弱的中 等红移 (0.4<z<l) 和高红 
移 (z>l) 星 系来说 不确定 性更为 突出。 电子温 度的方 法基本 上已不 可用。 即使有 8 
米 (VLT)、 10 米 (Keck) 级的大 口径望 远镜， 目前 观测获 得了其 金属丰 度值的 中等红 
移和 高红移 星系也 仅分别 为上千 个和几 十个， 与 近邻星 系的上 万个相 比要少 得多。 
但 这对于 理解星 系金属 丰度随 红移的 演化已 有重要 意义。 对于中 等红移 星系， 估计 
其金属 丰度常 采用於 3 方法， 但消 光估计 有一定 困难。 此时 较强的 Ha 已红 移到近 
红外， 由光学 光谱只 能采用 Hp/HY 估计 星系的 消光， 但由于 HY 很弱 且受恒 星吸收 
影响严 重而造 成较大 的不确 定性。 所以一 些工作 对其样 本采取 3^=1 的常数 消光， 
也 有试图 将近红 外与光 学光谱 相连接 来获得 Ha/Hp 比值及 消光， 这 些均有 很大的 
不确 定性。 对于 z〜2.3 的 高红移 星系， 其 [011]3727 到 [SII]6731 的全 部的强 发射线 
均红移 到了近 红外， 但 也只有 部分发 射线可 能避免 被强的 天光大 气水吸 收线和 OH 
发 射线所 污染， 而且目 前大望 远镜上 的红外 光谱仪 还较少 ，也限 制了这 方面的 研究。 
对高红 移星系 常采用 [NII]/Ha 来估 计其金 属丰度 [7]。 

2. 星系 的光度 (质 量) 与金 属丰度 的关系 随红移 的演化 

最初是 发现一 些不规 则及蓝 致密矮 星系的 动力学 质量与 金属丰 度之间 存在正 
相关。 随后逐 渐建立 了不规 则星系 及旋涡 星系的 MB 与金属 丰度 Z 之间 的关系 。还 
有一 些工作 研究了 星暴核 星系、 UV 及发射 线选的 星系的 MB-Z 关系。 特别 是目前 
的一 些巡天 项目， 如 2dF，KISS,SDSS 等， 提供了 大样本 近邻星 系的光 度-金 属丰度 
关系及 质量- 金属丰 度关系 的观测 资料， 表明星 等约在 lOmag、 质 量约在 4 个 量级， 
金属丰 度约在 2dex 的范围 内星系 的光度 (质 量) 和金属 丰度之 间存在 着一定 的相关 
关系， 表 现为， 光 度越大 (质量 越大) 的星系 一般具 有更高 的金属 丰度。 有多 种解释 
尝试来 探讨这 种相关 关系。 
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虽 然中等 红移星 系和高 红移星 系的样 本还比 较少， 但结 果表明 也存在 着光度 
(质 量) 与 金属丰 度之间 的相关 关系， 包括 中等红 移的亮 红外星 系及一 些深场 观测到 
的样本 ，如 CFRS、 GDSS、 GOODS-N,CDF-S 等 [8,  9], 以及高 红移的 LBGs 及 UV 
选的 样本等 [7]。 目 前普遍 认为， 无 论星系 的光度 (质 量)- 金属丰 度关系 的斜率 是否随 
红 移变化 ，肯 定的是 ，中 等红移 及高红 移星系 的光度 (质 量) 与金 属丰度 的关系 明显偏 
离近邻 星系的 结果， 在给定 的光度 (或 质量) ，其 log(0/H) 比近邻 星系分 别低约 0.4dex 
和 0.7dex[8]。 在 随后的 演化过 程中， 它们将 合成这 些重要 的金属 成分。 

随着越 来越多 的大口 径望远 镜及高 效率探 测设备 的投入 使用， 如未来 30 米级 
的 甚大望 远镜， 及 我国自 主设计 的大天 区面积 多目标 光纤光 谱天文 望远镜 
(LAMOST), 会 大大提 高我们 的观测 能力， 获得 越来越 多的暗 弱及遥 远星系 的观测 
资料， 必 定为深 入理解 星系的 形成和 演化， 星 系的金 属丰度 及光度 (质 量）- 金属丰 
度 关系， 及其 随红移 的演化 提供更 为广阔 的研究 空间。 
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致密天 体并合 产生的 引力波 


Gravitational  Wave  from  Coalescence  of  Compact  Objects 


引 力作用 是自然 界四种 基本相 互作用 (强 、弱、 电磁、 引力) 中最 弱的， 但它主 
宰着天 体的运 行和宇 宙结构 的变化 。牛顿 的万有 引力定 律在绝 大多数 情况下 能够很 
好地描 述天体 的运行 规律， 但 是在解 释水星 进动时 受到了 挑战。 爱因 斯坦的 广义相 
对 论把引 力描述 成时空 的几何 结构， 不仅成 功解释 了水星 进动、 光线 偏折、 雷达波 
延迟 等观测 现象， 还预 言了引 力波的 存在。 通俗 地说， 可以把 时空想 象成一 张有弹 
性的 薄膜， 引力波 可以理 解成在 薄膜上 产生的 振荡。 引 力波的 存在与 否是对 广义相 
对论 的又一 次重大 检验。 Hulse 和 Taylor 于 1975 年发现 双中子 星系统 PSR  1913+16, 
长时 间的观 测间接 证明了 引力波 辐射的 存在， 他们因 此获得 1993 年诺贝 尔物理 
学奖。 

科学家 相信引 力波会 对时空 产生拉 伸和挤 压效应 ，并 依据 这一原 理建造 仪器来 
直接 探测引 力波。 美国 科学家 建造了  LIGO 天文台 (Laser  Interferometer 
Gravitational-Wave  Observatory) 以探测 l~104Hz 频率 上的引 力波； 欧 洲和美 国的科 
学家 正致力 于设计 LISA  (Laser  Interferometer  Space  Antenna) 空间探 测器， 探测 
10'5~1  Hz 频率 上的引 力波； 澳大 利亚射 电天文 学家正 在开展 PPTA  (Parkes  Pulsar 
Timing  Array) 项目， 利 用射电 脉冲星 测时方 法探测 10'9~10'6  Hz 频率 上的引 力波。 
目前， LIGO 和 PPTA 已经获 得观测 数据， 但 是还没 有测到 引力波 信号。 对 引力波 
的探 测将是 未来科 学的重 大突破 之一， 它 不仅是 对广义 相对论 最有力 的进 一步检 
验， 也将是 人类了 解黑洞 物理、 天体 并合和 宇宙极 早期性 质的新 窗口。 

电 荷之间 的相互 作用会 产生电 磁波。 类 似地， 天体 之间的 相互作 用会辐 射引力 
波。 在弱 引力情 况下， 引 力波辐 射极其 微弱。 超 新星爆 发和致 密天体 (包 括白 矮星、 
中 子星和 黑洞) 的 并合等 剧烈事 件产生 可能观 测的引 力波。 不 同类型 的致密 天体在 
并合 时辐射 引力波 的频率 不同。 对于 恒星质 量的中 子星、 黑洞 并合， 引力波 的频率 
在 1 〜 104Hz， 是 LIGO 的 探测目 标源； 对 于大质 量黑洞 (103 〜 107 倍太阳 质量) 并合， 
引 力波的 频率在 1(T5 〜 1Hz， 是 LISA 的 探测目 标源， LISA 还 探测银 河系内 大量双 
白矮 星系统 形成的 背景引 力波； 对于 超大质 量黑洞 (107~101(M 咅太阳 质量) 并合 ，引 
力波的 频率在 1(T9 〜 1(T6Hz， 是脉 冲星测 时阵的 探测目 标源。 另外， 宇宙早 期的剧 
烈过 程也会 产生引 力波。 各种 引力波 源和对 应的探 测实验 的灵敏 度如图 1 所示。 

目前人 们在理 解致密 天体并 合所产 生引力 波时遇 到一些 难题。 
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lg(/7Hz) 

图 1 引力波 探测器 的灵敏 度曲线 (实 线) 和对 应的引 力波源 (箭 头所 示)， 纵轴 h。 表示 引力波 

幅 度偏离 1 的大小 [1]。 


(1)  引 力波波 形问题 

怎样 判断测 量数据 中存在 引力波 信号， 这是数 据处理 的关键 问题。 匹配 滤波是 
检测信 号的一 种常用 方法， 这 种方法 要预先 了解引 力波的 波形， 即引力 波幅度 、频 
率 等参数 随时间 的变化 模式。 匹配 滤波方 法的要 点是： 先建立 一个引 力波波 形的模 
型库， 这 个库包 含所有 可能参 数下的 情况， 然后 用观测 数据与 这个库 中的每 一个波 
形进 行匹配 相关， 数 据中如 果存在 引力波 信号， 得到最 好相关 性的引 力波模 版就是 
数 据中的 引力波 信号。 因此， 求解 引力波 的波形 是探测 引力波 的重要 条件。 而致密 
天 体并合 的以下 三个阶 段有不 同的波 形：① 回 旋辐射 阶段， 此时双 致密天 体相距 
比 较远； ② 两 个天体 碰撞的 阶段， 直到双 致密天 体最终 并合在 一起； ③ 致 密天体 
并合后 的振荡 过程。 在第 1、 3 阶段， 引 力场变 化比较 缓慢， 爱因斯 坦引力 场方程 
可以采 用牛顿 近似或 者计算 机数值 方法来 求解， 目前对 这两个 阶段的 引力波 波形基 
本 上是清 楚的。 在第 2 阶段， 引力 波的幅 度达到 最大， 是最有 可能被 LIGO 和 LISA 
探 测到的 阶段， 但是这 个阶段 的引力 波波形 还不够 清楚。 主要 的困难 是这个 阶段的 
引 力场变 化非常 剧烈， 求 解引力 场方程 不能采 用牛顿 近似。 研 究人员 只能在 计算机 
模拟 的基础 上建立 引力波 图像。 尽管 如此， 计算机 求解也 是一件 非常难 的事情 。近 
几年， 有几 个研究 小组利 用计算 机数值 方法得 到了并 合阶段 的波形 [2,3]， 但是 ，这 
些结果 只能给 出几个 轨道周 期时标 的引力 波波形 ，仍然 很难得 到一个 长时标 的波形 
结果。 随 着计算 机速度 的提高 以及数 值计算 方法的 改进， 引力 波波形 难题有 可能会 
得 到逐步 解决。 

(2)  超 大质量 黑洞并 合难题 

宇宙 中存在 千亿个 星系。 大部分 星系中 心存在 超大质 量黑洞 （质 量大于 106 倍 
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太阳质 量）。 观测 表明， 星 系之间 的并合 是宇宙 中的普 遍现象 （1% 〜 10% 星系 正在并 
合）。 星系并 合最终 有可能 导致中 心黑洞 并合， 产生 引力波 辐射。 从 星系并 合到中 
心超大 质量黑 洞并合 是一个 长时标 过程， 分 成四个 阶段： ①当 星系并 合后， 星系中 
大量恒 星会对 黑洞产 生阻力 即动力 学摩擦 ，黑洞 损失能 量并向 并合后 的星系 中心下 
沉； ② 周 围恒星 继续与 每个黑 洞发生 动力学 摩擦， 同 时双黑 洞还与 附近的 恒星发 
生三 体相互 作用； ③ 双黑 洞已经 变成束 缚状态 并进一 步损失 能量收 缩绕转 轨道； 
④ 双黑 洞通过 引力波 辐射损 失能量 ，最终 并合。 目 前对第 3 个 过程的 物理机 制还不 
清楚， 双黑洞 与周围 恒星相 互作用 过程中 似乎不 能有效 进入引 力波辐 射阶段 [4]， 此时 
两 个黑洞 的相对 距离还 较远， 引力 波辐射 很弱， 无 法使双 黑洞演 化到第 4 个 阶段。 
如果没 有一种 机制使 双黑洞 损失能 量进入 强引力 波辐射 阶段， 那么在 10-9~10-7  Hz 
频 率上的 引力波 强度会 很弱， 并且 宇宙中 大量的 星系中 心存在 不能并 合的双 黑洞。 
而从 目前天 文观测 来看， 具有双 黑洞的 星系非 常少， 表 明很可 能存在 某种物 理过程 
使超大 质量黑 洞有效 并合， 如气体 动力学 [5]、 与 再并合 引入的 黑洞发 生三体 相互作 
用 w 等。 脉冲星 测时阵 (如 PPTA 以 及未来 的平方 千米阵 SKA) 对引力 波的探 测将可 
能 判定宇 宙中超 大质量 黑洞能 否有效 并合。 因此， 利用 脉冲星 阵测引 力波， 不仅对 
引力 波的探 测本身 有重要 意义， 还 对宇宙 的结构 和星系 的演化 研究有 重要的 影响。 
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活 动星系 核的统 一模型 


The  Unified  Model  of  Active  Galactic  Nuclei 


1.  引言 

1963 年 Schmidt 利用 Palomar 天文台 5m 光学 望远镜 得到的 3C273 光谱， 证认 
了氢的 Balmer 线并 求出其 红移为 z  =  0.158， 在英国 Nature 杂志上 发表， 成 为发现 
类 星体的 标志性 事件， 是 20 世纪 60 年 代天文 学的四 大发现 之一。 至此， 人 们已经 
认 识到类 星体是 星系处 于特殊 阶段， 此时核 区的超 大质量 黑洞处 于吸积 状态， 辐射 
出大量 能量， 辐射光 度高达 1037 〜 1041 焦耳 / 秒， 本质上 与活动 星系核 (active  galactic 
nuclei, 以 下简称 AGN) 相同。 AGN —直 是天文 学和天 体物理 学研究 中的几 个前沿 
课题 之一。 

AGN 最 显著的 特征是 小尺度 (约 O.lpc)、 高光度 (正常 星系光 度的一 万倍以 上)。 
对 AGN 的观测 包括连 续谱和 线谱两 方面。 连续谱 基本上 包括了 全部电 磁波段 ，即 
射电、 红外、 光学、 紫外、 X 射线。 除 BLLac 天 体外， 强的发 射线是 AGN 的显 
著 特征。 AGN 发 射线的 一个重 要特征 是同时 出现很 强的允 许线、 半允 许线和 禁线。 
宽线 (几千 千米) 只 有允许 线和半 禁线， 窄线 (几百 千米) 才出现 禁线。 这表明 宽线和 
窄 线形成 于不同 区域， 分别称 为宽线 区和窄 线区。 常见 的允许 线如： Ha、 HP 等； 
常 见的禁 线如： [OIII]、 [Nil] 等。 

AGN 的结 构和能 源机制 是人们 最关心 的两个 问题。 通过 对多波 段连续 谱和发 
射线的 研究， 人们对 AGN 的结 构已有 些基本 认识。 一 般认为 AGN 由超大 质量黑 
洞、 吸 积盘、 宽 线区、 窄 线区、 尘埃环 和喷流 构成。 超 大质量 黑洞吸 积周围 物质释 
放引 力能， 作 为能源 机制已 被普遍 接受。 既然 AGN 的 中心能 源都是 来自超 大质量 
黑洞的 吸积， 那么为 什么观 测上却 表现出 很多种 不同的 形态？ 由于 AGN 并 非球对 
称 结构， 其主 要的辐 射源吸 积盘和 喷流没 有球对 称性， 因此 AGN 的 辐射是 各向异 
性的， 这就意 味着观 测者与 AGN 的相 对取向 可能在 决定了  AGN 的观 测形态 。按 
照这一 思路， 天 文学家 开始思 考能否 将不同 种类的 AGN 统 一起来 ，逐 步提出 了“统 
一模 型”。 

2.  Seyfert 星 系的研 究与统 一模型 的建立 

1943 年， 美国天 文学家 Cad  K.  Seyfert 系 统的研 究了一 类具有 强发射 线和明 
显星 系核的 星系， 这 类星系 后来被 命名为 Seyfert 星系。 Seyfert 星系 的主要 观测特 
征是： 
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(1)  光谱 中有明 显的发 射线， 包括允 许线、 禁线、 半 禁线。 允许 线有宽 线也有 
窄线， 禁 线只有 窄线。 

(2)  寄主星 系一般 是漩涡 星系， 活 动星系 核十分 明显。 

1974 年， Khachikian  和  Weedman  将  Seyfert  星 系分为  Seyfert  1  星系 (S1) 和 
Seyfert2 星系 (S2)。 S1 允许 线宽度 大于禁 线宽度 ，在 2000  km/s 以上； S2 允 许线宽 
度小于 2000  Km/s。 

1978 年， Osterbrock 在研究 Seyfert 星系时 指出： S2 光谱 中未观 测到宽 发射线 
可能由 于取向 效应， 屏蔽区 遮挡了 来自宽 线区的 辐射， 提 出了统 一模型 的雏形 。同 
年， Blandford 和 Rees 认为 当沿着 射电轴 (喷 流) 的方 向观测 射电亮 的活动 星系核 
时， 就会 观测的 blazar 现象， 因此， blazar 天体 实际上 也是正 常的射 电亮的 活动星 
系核。 

NGC 1068 是一个 典型的  Seyfert  2 星系， 然而  1985 年， Antonucci  和  Miller[1] 在 
偏 振观测 中发现 NGC  1068 有 Hp 的宽 发射线 (图 1)。 合理的 解释为 NGC1068 的核 
区 结构与 S1 是一 致的， 也有宽 线区， 但由 于视线 方向上 被某些 物质所 遮挡， 不能 
直接观 测到存 在的宽 线区。 然而， 一部分 宽线光 子可被 自由电 子散射 (图 2)， 通过 
偏振 观测可 以看到 被散射 的宽发 射线， 遮挡物 通常被 称为尘 埃环。 这就是 Seyfert 
星系统 一模型 的基本 思想。 


波长 /A 

图 1  NGC1068 的 光谱。 上图是 核的总 流量， 表现为 Seyfer2 的谱； 下 图是偏 振辐射 流量， 
Balmer 线 很宽， Fe 线 混合， 表现为 Seyfer  1 的谱 [5]。 
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Seyfert  1 


图 2 统 一模型 的基本 思想。 一部 分宽线 光子可 被自由 电子散 射而被 观测到 (HBLR  S2), 但 
某些 S2 相对 观测者 的倾角 很大散 射光子 无法到 达观测 者视线 (non-HBLR  S2)[4]。 

Seyfert 星系 的统一 图像还 可推广 的其他 类型的 AGN, 由 此得到 活动星 系核统 
一模型 (图 3): 


图 3 活动 星系核 统一模 型的示 意图。 左 上部分 描述射 电亮的 活动星 系核， 右 下部分 描述射 
电 宁静的 活动星 系核。 可以 看出随 观测者 的视角 变化， AGN 表现 为不同 的类型 [9]。 
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3.  统 一模型 的检验 及存在 的问题 

统一 模型提 出后得 到大量 的观测 证据的 支持， 主 要有： 偏 振观测 在许多 II 型 
AGN 光谱 中发现 隐藏的 宽线； 成像观 测在一 些邻近 Seyfert2 中发现 高电离 线发射 
锥 等等。 统一模 型是成 功的， 但也面 临一些 问题和 挑战。 

尘埃环 的几何 结构是 统一模 型的关 键问题 之一， 它 决定了  SI、 S2 的数 目比。 
而强的 统一模 型假设 尘埃环 的形状 (覆盖 因子) 是固 定的， 因此 SI、 S2 的比 例是不 
变的。 然而 Chandra 和 HST(Hubble  Space  Telescope) 的 深巡天 结果显 示类型 II  AGN 
的 比例 Pu 随 2 〜 10  KeVX 射线光 度的增 大而减 小[2]。 这 暗示尘 埃环的 几何随 中心光 
度有 演化。 

统一模 型认为 S2 是有 隐藏宽 线区的 ，简 记为 HBLR  S2(hidden  broad-line  region 
Seyfert  2)0 是 否所有 S2 都有 隐藏 宽线区 一直存 在争议 。自 1985 以来， 人 们进行 
了一 系偏振 观测， 在证明 一部分 S2 有 隐藏宽 线区的 同时， 总发现 一部分 S2 的光 
谱中没 有隐藏 的宽发 射线， 它们被 称作非 隐藏宽 线区的 S2(non-HBLR  S2)0 例如， 
Tran 在 2001 年 的偏振 巡天观 测中只 发现约 50% 的 S2 是 HBLR  S2。 对此人 们最初 
更愿意 在统一 模型内 解释， 认 为这类 S2 相对 观测者 的倾角 很大， 以 至于散 射宽线 
光子 的自由 电子区 (电 子散 射区) 也 被严重 隐藏， 因 此散射 光子无 法到达 观测者 (图 2 
中  non-HBLR  S2 对观 测者的 倾角最 大)。 Tran[8] 将  S1  和  non-HBLR  S2、 HBLR  S2 
做了 比较， 发现 S1 与 HBLRS2 的 各种性 质与统 一模型 符合的 很好， 即它们 是同一 
类天 体但相 对于观 测者的 视线角 度不同 ，而 non-HBLR  S2 与 S1 的关 系不符 合统一 
模型的 要求， 其核 的活动 性要弱 一些。 因此， Tran[8] 认为 non-HBLR  S2 不能 被包含 
在统 一 '模型 以内。 non-HBLR  S2 的存 在对统 一 '模 型是 一 ■个 挑战。 是 什么原 因使观 
测者 看不到 non-HBLR  S2 中的 宽线； 这类 天体能 否被包 含在统 一模型 以内， 如果 
能， 它处 于什么 位置？ 它在 Seyfert 星系的 演化过 程中扮 演什么 角色？ 这些 问题的 
解决 对发展 和完善 统一模 型至关 重要。 

X 波 段的观 测也可 用于检 验统一 模型。 由于尘 埃环的 存在， S2 的中性 氢柱密 
度 应当显 著高于 S1。 观测 中发现 柱密度 #H$  1022cnT2 的 S2( 称为 absorbed  S2) 占 
96%[7]o 然而， 正 如有的 S2 中没 有看到 偏振的 宽线， 观测也 发现有 一部分 S2 的柱 
密度 仏<1022011_2 (称为 unabsorbed  S2)， 甚至 A/H<1021cm— 2[6]。 统一模 型要求 的尘埃 
环在 unabsorbed  S2 中似 乎并不 存在， 这对 统一模 型也是 挑战。 

4.  统 一模型 的进一 步发展 

Wang 和 Zhang[1()] 系统 地总结 了现有 Seyfert 星系的 子类， 考 虑了尘 埃环倾 
角、 演 化效应 及尘埃 环内的 气体和 尘埃的 比例等 因素， 将 它们与 AGN 的演 化联系 
起来， 提出了  “演化 的统一 模型” （图 4)。 他们 认为对 X 波段有 吸收的 non-HBLR  S2 
是窄线 Seyfert  1(NLS1) 的较大 倾角对 应体， 它 们因吸 积率高 而只有 “ 较窄” 的宽线 
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区。 对 X 波段没 有吸收 non-HBLR  S2 可能是 Seyfert 星系 的演化 末态， 其 吸积率 
过低 而宽线 区不能 形成。 X 波段的 吸收与 否还取 决于气 尘比， 可能与 尘埃环 内的恒 
星 形成历 史有关 ，如  unabsorbed  non-HBLR  S2A  与  absorbed  non-HBLR  S2 以及 
unabsorbed  HBLR  S2 与 absorbed  HBLR  S2 的关 系是尘 埃环的 气尘比 不同。 

在 “演化 的统一 模型” 这一图 像中， 各 子类不 再相互 独立， 都是 AGN(Seyfert 
星系) 演化 的某个 阶段。 可以 看出， 经典 的统一 模型只 是统一 了宽线 Sl(BLSls) 和 
absorbed  HBLR  S2s0 在 AGN 的 演化过 程中， 黑洞 质量是 一直增 加的， 而吸 积率在 
AGN 触 发后很 短的时 间内达 到最大 (接近 或超过 Eddington 吸 积)， 此时 AGN 处于 
NLS1 阶段， 然 后逐渐 减小， 处于 BLS1 阶段。 减 小至千 分之一  Eddington 吸积率 
时， 宽 线区将 消失， 称为 unabsorbed  non-HBLR  S2B (图 4)。 由 于尘埃 环向吸 积盘提 
供吸积 物质， 在 演化过 程中， 尘埃 环覆盖 因子会 改变， 随 之带来 SI、 S2 的数 目比 
例 改变。 unabsorbed  non-HBLR  S2B 阶段处 于演化 末态， 黑 洞质量 较大， 尘 埃环可 
能已经 被吸积 耗尽， 因 而宽线 区得不 到物质 补充而 消失。 


图 4 考虑演 化后的 统一模 型[1()]。 


最近， 又有人 提出存 在一类 “裸” 的活动 星系核 (“naked”  AGN): 光学 波段亮 
度变化 剧烈、 没有宽 发射线 [3]。 光 学波段 亮度变 化剧烈 表明核 被直接 看到； 没有宽 
发射 线与统 一模型 矛盾。 “naked”  AGN 是否 就是图 4 中的 unabsorbed  non-HBLR 
S2B, 有待于 检验。 此外， 图 4 中 unabsorbed  non-HBLR  S2A 是 推测的 、与 absorbed 
non-HBLR  S2 气尘 比不同 的一类 AGN, 但目前 尚未得 到观测 证实。 

统 一模型 中还有 很多未 解决或 解决的 不好的 问题。 Urry 和 Padovani[9] 在研究 
射电亮 AGN 的统 一模型 时提出 了十个 尚有待 解决的 问题： 
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(1)  是 否所有 射电星 系中有 BLLac 和 被屏蔽 了的类 星体？ 

(2)  HBL(High-energy  peaked  BL  Lac  )、 LBL(Low-energy  peaked  BL  Lac) 和 
FSRQ (平谱 射电类 星体) 间 的 关系？ 

(3)  视向 速度、 中心 与延展 射电流 量比、 正反 喷流比 的观测 分布是 否与束 

流机制 一致？ 

(4)  是否高 光度射 电星系 (类 星体、 FR  II) 的洛 伦兹因 子要比 低光度 (BL 

Lac、 FRI) 的大？ 

(5)  是否 FRI 有宽 线区？ 

(6)  FR  II 与 FRI 的 关系？ 

(7)  喷 流如何 形成与 传播？ 

(8)  射电 宁静与 强射电 AGN 的 起源？ 

(9)  是否 存在窄 线射电 宁静类 星体？ 

(10)  AGN 中心能 源机制 的基本 参数是 什么？ 是否 由黑洞 来提供 能量？ 

此外， 还 有电子 散射区 的起源 和性质 问题， 尘 埃环的 起源、 组成、 结构、 演化 
以 及尘埃 环与宽 线区、 吸积 盘的关 系等。 这些问 题的存 在主要 还是我 们的观 测仪器 
的分辨 率远远 不够， 同时人 们的认 识水平 也亟待 提高。 

总之， 统一 模型的 提出是 对一系 列观测 现象的 总结、 综合和 提高。 它以 取向为 
基本 参数， 图像 简单， 概念 清晰， 抓住了 现象的 本质， 得 到了许 多观测 证据的 支持。 
但是， 随着 研究的 进一步 深入， 人 们发现 越来越 多的新 观测现 象用经 典的统 一模型 
已 不能给 出令人 满意的 解释， 统 一模型 也需要 进一步 发展。 随着 HST、 XMM- 
Newton、 Chandra、 Spitzer 等望远 镜的进 一步观 测积累 和未来 中国的 LAMOST 望 
远镜 (大 天区面 积多目 标光纤 光谱望 远镜) 的建成 ，对 AGN 的 多波段 观测将 取得更 
多、 更 重要的 成果， 对 统一模 型的检 验和发 展将起 到极大 的推动 作用， 上述 问题将 
逐 步得到 解决， 进一 步加深 我们对 AGN 的 认识。 
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类星体 的形成 与演化 

The  Formation  and  Evolution  of  Quasars 

1.  类星体 的发现 

20 世纪 60 年 代初， 天 文学家 Matthews 和 Sandage 通过 干涉观 测发现 射电源 
3C  48 在光学 上对应 于一个 蓝色的 类似于 恒星的 天体。 3C  48 的光学 光谱有 着奇怪 
的发 射线， 令人百 思不得 其解。 其后， 更 多的射 电源在 光学上 被证认 为恒星 状的天 
体， 包括 Hazard 等通 过掩星 的方法 证认的 3C  273。 

1963 年， 天 文学家 Schmit 意识到 3C  273 中奇怪 的发射 线实际 上是显 著的红 
移造 成的， 从而 成功证 认出光 谱中个 各条发 射线， 包括 四条氢 元素的 谱线和 两条其 
他元 素的发 射线， 得到的 红移为 0.158[1]。 在现 代宇宙 学的框 架下， 这表明 3C  273 
距离 地球足 有几十 亿光年 之遥， 因此 它的本 征亮度 也十分 巨大。 在此 之后， 更多的 
类星体 被迅速 证认， 证 认方法 也从射 电源扩 展至其 他电磁 波段。 到目 前为止 已知的 
类星体 数目已 接近十 万个。 由于类 星体的 高本征 亮度以 及它明 显区别 于一般 恒星与 
星系 的观测 特征， 天文 学家可 以很容 易在很 远的距 离上寻 找到大 量的类 星体。 目前 
已知最 遥远的 类星体 红移为 6.43, 我 们现在 探测到 光线是 它在约 128 亿年以 前辐射 
出来的 [2]。 

以 下列举 一些类 星体的 典型观 测特征 ： （1) 遥远的 恒星状 天体； （2) 光 谱中有 
强的发 射线； （3) 巨大 的本征 亮度； （4) 明显的 光变； （5) 强烈的 X 射线 辐射； （6) 部 
分类 星体有 明显的 喷流； （7) 辐射 具有宽 的能谱 分布， 从 射电， 红外， 光学， 紫外， 
X 射线， 甚至是 Gamma 射线。 值 得注意 的是， 并不是 每一个 类星体 都具有 所有上 
述观测 特征， 随 着研究 的进一 步深入 发现， 一部 分类星 体由于 被气体 遮蔽的 原因在 
观测 上的表 现更为 复杂。 

1964 年 华裔天 文学家 Hong-Yee  Chiu 将这一 类天体 命名为 类星体 (quasar, 
quasi-stellar  radio  sources, 意 为类似 于恒星 的射电 源)， 这一名 称逐渐 被天文 学家广 
泛 接受。 随着更 多研究 的发现 实际上 只有约 10% 的类 星体是 强的射 电源， 天文学 
家开始 采用另 一个英 文缩写 QSO(quasi-stellar  object, 意为 类似于 恒星的 天体) 来统 
称 这一类 天体。 实 际上在 今天， 天 文学家 已经不 再区分 quasar 或者 QS0 这 两个名 
词， 我们 都统称 之为类 星体。 

2.  类星体 的能源 

类 星体的 显著特 点是巨 大的本 征亮度 ，它的 辐射功 率可以 是普通 星系的 成百上 
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千倍， 但是类 星体又 是恒星 状的， 这表明 这样巨 大的能 量是在 非常小 的尺度 上辐射 
出 来的。 观 测发现 类星体 有着年 甚至小 时量级 的光变 现象， 这 说明类 星体在 比太阳 
系还小 的尺度 上可以 辐射出 比整个 银河系 还要大 一百倍 以上的 能量。 

类 星体的 发现对 天文学 家带来 了巨大 的挑战 ，它的 能源是 什么？ 它是如 何产生 
的？ 它的寿 命有多 长等？ 到现 在为止 ，一 部分关 于类星 体的基 本科学 问题已 经得到 
框 架性的 解决， 但仍 然存在 着相当 多的疑 惑困扰 着天文 学家。 

我们先 来了解 类星体 的能源 问题。 计算 表明， 在比太 阳系还 小的尺 度上， 通过 
大量 的恒星 以核聚 变或者 超新星 爆发等 机制无 法获得 像类星 体这样 稳定的 能量输 
出 。天 文学家 迅速提 出了大 质量黑 洞通过 吸积气 体将引 力能转 化为电 磁波释 放出来 
这样的 机制来 解释类 星体的 能源问 题[3]。 由于大 质量黑 洞附近 的引力 场如此 之强， 
计算 表明被 吸积物 质的静 止能量 (五 = me2) 的 10% 以上可 以转化 为电磁 波辐射 出来， 
这远大 于氢聚 变的产 能效率 (0.007)。 如此 高效的 产能效 率使得 一个大 质量黑 洞通过 
一个 太阳质 量每年 的速度 吞噬气 体就可 能产能 观测到 的巨大 的辐射 能量。 

最初 有一些 科学家 认为类 星体的 红移不 是宇宙 学红移 ，这 样可以 避免巨 量能量 
释放 问题； 然 而随着 研究的 深入， 科 学家已 经十分 确信， 类星 体确实 距离我 们非常 
遥远， 有着巨 大的能 量释放 速率， 它 的能源 来源于 遥远星 系中心 的大质 量黑洞 (质 
量约为 106 〜 109 太阳 质量) 通过吸 积气体 转化引 力能。 由于这 样的能 量释放 效率很 
高， 类星 体的亮 度可以 远大于 它的寄 主星系 所有恒 星的总 亮度， 使得 这些天 体在图 
像 上看起 来像是 恒星状 的点源 。哈 勃空间 望远镜 的高分 辨率成 像得以 清楚地 看到类 
星体周 围的寄 主星系 的辐射 (图 1)。 同时 大量的 观测结 果也证 实了类 星体的 大质量 
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Quasar  Host  Galaxies  HST  WFPC2 

PRC96-35a  ST  Scl  OPO  November  19,  1996  — 

J.  Bahcall(Institute  for  Advanced  Study),  M.  Disney(University  ofWates)and  NASA 

图 1 哈勃 空间望 远镜清 晰的拍 到类星 体的寄 主星系 (Bahcall  et  al.  1997)[4] 
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黑洞吸 积模型 ，包括 探测到 大质量 黑洞附 近的强 引力场 效应以 及测量 大质量 黑洞的 
质 量等。 

3. 类星体 的形成 与演化 

现 代天文 观测已 经证实 在几乎 所有星 系的中 心都存 在一个 大质量 的黑洞 ，包括 
我们所 在的银 河系。 正常星 系与类 星体的 区别在 于正常 星系中 心的黑 洞是不 剧烈活 
动的， 也就是 说不大 量吸积 气体。 观测还 发现宇 宙较早 期红移 2 〜 3 时 期类星 体的密 
度比 当前大 约两个 量级。 这表 明大量 的类星 体在触 发以后 最终熄 灭了， 而正 常星系 
也 曾经历 过大质 量黑洞 吞噬气 体增长 质量的 阶段， 只是这 个过程 后来停 止了。 

那 么关键 的疑问 是大质 量黑洞 吸积气 体这个 物理过 程是如 何触发 ，发展 至最终 
停 止的？ 要回 答这些 问题， 天文学 家首先 需要了 解气体 是如何 从星系 的尺度 上输送 
到大 质量黑 洞周围 而被吞 幢的。 

要将 在星系 尺度上 围绕星 系中心 绕转的 气体输 送至大 质量黑 洞周围 ，理 论上面 
临的 最大困 难在于 气体的 角动量 转移， 简单计 算表明 气体需 要将其 初始角 动量的 
99.999% 转 移出去 ，才 能够输 送黑洞 附近。 对具体 的角动 量转移 过程我 们知之 甚少。 

理论计 算与数 值模拟 表明星 系相互 作用或 者合并 过程可 能有效 地将气 体从很 
大 的尺度 上投送 至大质 量黑洞 附近; 然而其 中物理 过程非 常复杂 ，包括 星暴的 形成， 
星系中 心的星 暴向大 质量黑 洞的燃 料输送 机制， 吸积 盘中的 角动量 转移， 类 星体的 
喷流 和外流 在角动 量转移 过程中 扮演的 角色， 大质量 黑洞的 并合等 问题。 

观 测上， 类 星体巨 大的本 征亮度 给研究 寄主星 系带来 显著的 困难， 观测 上很难 
把 寄主星 系的暗 弱结构 从明亮 的类星 体辐射 中辨别 出来。 哈勃 空间望 远镜在 这项研 
究过程 中起到 了重要 作用， 由于 它无与 伦比的 空间分 辨率， 天 文学家 得以清 楚地探 
测 到类星 体的寄 主星系 [图 1]。 观 测发现 相当多 类星体 的寄主 星系确 实存在 相互作 
用或者 并合迹 象[4]。 

然而 ，由 于望远 镜分辨 率的限 制以及 星系和 类星体 周围复 杂的物 理过程 和遮蔽 
效应的 影响， 我 们对其 中发生 的具体 物理过 程了解 甚少， 同时 由于类 星体触 发演化 
过 程历时 漫长， 观测无 法跟踪 观测某 些类星 体研究 其演化 过程， 而只 能通过 统计上 
分析大 样本的 星系和 类星体 的观测 特征来 获得一 些有限 的认识 ，无法 直接清 晰的绘 
制出 类星体 触发演 化过程 的 图像。 

有 趣的是 ，新的 研究结 果发现 星系中 心的黑 洞质量 与星系 核球中 恒星总 质量成 
正比 [5〜7]， 这 告诉我 们大质 量黑洞 吞噬气 体的过 程与星 系中恒 星的形 成是密 切相关 
的。 逐渐 建立起 来的模 糊图像 显示： 星系 的并合 或相互 作用可 以触发 大量恒 星的形 
成， 从而 触发类 星体的 活动， 类星体 的辐射 或者外 流对寄 主星系 产生反 作用， 最终 
终 止寄主 星系中 恒星的 形成以 及类星 体自身 的活动 。基 于这个 图像的 一些数 值模拟 
结 果可以 解释星 系与类 星体的 一些观 测结果 [8] 。然 而由 于以上 所述观 测以及 理论研 
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究上 存在的 困难， 目 前我们 还无法 获得这 个过程 的清晰 图像， 我们并 不清楚 星系相 
互 作用或 者并合 具体是 如何触 发类星 体的。 

更多 的问题 在于， 类 星体触 发以后 是如何 演化到 最终熄 灭的， 类 星体的 一次活 
动寿命 有多长 ，什 么机制 停止了 类星体 的燃料 供给？ 大 质量黑 洞吞噬 气体的 过程与 
星系中 恒星的 形成这 两个物 理过程 尺度悬 殊巨大 (相 差约 6 个量 级)， 是什么 样的具 
体 机制把 它们联 系到一 起的， 它们是 如何演 化的？ 类 星体的 形成与 演化这 一难题 
的另外 一层含 意在于 ，宇 宙中 第一代 大质量 黑洞是 如何形 成的？ 宇宙 不同年 龄时期 
类星体 活动是 如何演 化的？ 这些 问题都 亟待天 文学家 进一步 探索来 解答。 
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宇宙 X 射线 背景 


Cosmological  X-ray  Background 


在 宇宙空 间任何 方向都 存在几 乎各向 同性的 有一定 流量的 x 射线 辐射， 这就 
是宇宙 X 射线 背景 辐射， X 射线 背景辐 射是最 早被发 现的宇 宙背景 辐射。 这一发 
现是 20 世纪 60 年代 X 射线天 文学重 大成就 之一。 最初， 探 测火箭 是准备 研究月 
球的 X 射线 辐射， 月球 亮的部 分散射 太阳的 X 射线 辐射， 而暗的 部分的 X 射线辐 
射 比周围 的天空 还要小 很多， 最后 发现了  X 射线 背景辐 射和第 一个太 阳系外 X 射 
线源 (ScoX-l)[u]。 宇宙 X 射线 背景 辐射的 峰值在 30keV 左右， X 射 线背景 辐射的 
起源 是一个 复杂、 尚 未完全 解决的 问题， 最初有 过很多 猜测， 直到 20 世纪 80 年代 
初， 名为 “爱因 斯坦天 文台” 的 X 射线天 文卫星 发现几 乎所有 类星体 都能够 发射强 
烈的 X 射线， 于是人 们意识 到宇宙 X 射 线背景 的真正 始作俑 者应该 就是类 星体。 
类星 体是在 60 年代发 现的， 这是 一种在 多波段 (光 学、 X 射线等 波段) 辐射 的高光 
度天体 (一开 始发现 它各个 方面的 特征和 恒星有 相似的 地方， 人们 称它为 “类星 
体 ”）。 研究 表明， 在距 离地球 极为遥 远的那 些星系 里面， 存在 一个超 大质量 黑洞， 
有一小 部分星 系的核 心区的 气体物 质被黑 洞吞噬 的过程 当中发 出强烈 辐射， 这使得 
类星体 成为具 有极高 光度的 天体， 即使 位于宇 宙的最 深处的 类星体 仍可以 被观测 
到， 因此我 们现在 接收到 的来自 遥远类 星体的 辐射， 实 际上就 是来自 宇宙早 期的信 
息， 这 里面就 包含了  X 射线， 而 通过研 究现在 已经发 现的类 星体。 并进一 步计算 
出宇宙 中的类 星体在 宇宙空 间中的 分布， 发现 类星体 可以提 供宇宙 X 射线 的背景 
辐射的 大部分 [3,4]。 

20 世纪 80 年代 至今， 又 有多个 X 射线 天文卫 星发射 升空， 这些 观测仪 器的观 
测灵 敏度比 “爱因 斯坦天 文台” 有 了大幅 提高， 它们对 不同的 天区进 行了深 度巡天 
观测， 可 以观测 到非常 遥远的 类星体 所发射 的微弱 X 射线 辐射。 基 于这些 观测数 
据， 天 文学家 对宇宙 X 射线起 源进行 了深入 系统地 研究， 发现 大约有 20% 左右的 
硬 X 射线 背景辐 射是由 目前 仍未被 观测到 的天体 贡献的 [4，\ 

在硬 X 射线、 红外 波段对 于离我 们相对 较近类 星体的 观测， 发 现有部 分类星 
体 被周围 尘埃气 体遮挡 ，其在 光学波 段的辐 射非常 微弱， 很难被 观测到 ，但在 红外、 
硬 X 射线 波段辐 射相对 较强， 仍 然能被 观测。 如果在 宇宙深 处存在 大量这 类被遮 
挡的类 星体， 由于 它们的 辐射很 微弱， 作 为个体 很难被 目前的 X 射线 天文 卫星观 
测到， 但它们 对宇宙 X 射线 背景辐 射的贡 献将是 不可忽 略的。 根据 对已发 现的被 
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遮挡 的类星 体的性 质进行 研究， 如 果被遮 挡的类 星体占 类星体 总数的 30%, 它们 
的 X 射线 辐射能 很好地 解释剩 余的由 未被观 测到的 天体贡 献的硬 X 射线 背景辐 
射[5]。 当然， 这 只是一 种理论 解释， 这一 问题的 彻底解 决有待 于下一 代更高 灵敏度 
的 X 射线 天文台 卫星的 观测。 
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图 1 由不 同仪器 测量到 的宇宙 X 射线 背景 辐射， 洋红 线是模 型计算 得到的 所有类 星体对 
X 射线 背景的 贡献、 黑 线是被 遮挡类 星体的 贡献、 红线 和蓝线 则分别 是未被 遮挡类 星体和 

被轻 微遮挡 类星体 的贡献 [4]。 

宇宙 X 射线背 景辐射 主要来 自于类 星体中 央超大 质量黑 洞吸积 周围气 体产生 
的 辐射， 黑洞 本身由 于吸积 气体而 长大。 宇宙中 超大质 量黑洞 的生长 是目前 天体物 
理 研究中 的前沿 课题， 宇宙 X 射 线背景 辐射已 成为研 究超大 质量黑 洞的宇 宙学演 
化历史 一个有 效工具 [6]。 
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活 动星系 核的光 变本质 


The  Variability  Nature  for  Active  Galactic  Nuclei 


活动 星系核 (active  galactic  nuclei- AGNs) 是一 类具有 特殊观 测性质 的星系 ，它 
们 具有高 光度、 快速 光变、 高而 变化的 偏振、 无或者 有强的 发射线 特征、 视 超光速 
运 动等等 性质。 这些性 质意味 着这些 天体中 存在剧 烈活动 的物理 过程。 活动 星系核 
包括 类星体 (quasar)、 赛弗 特星系 (seyfert)、 射 电星系 (radio  galaxies)、 BL 天体 (BL 
lacertae  objcets-BLs) 、 平 谱射电 类星体 (flat  spectrum  radio  quasars-FSRQs) , 低电离 
核发射 区星系 (low  ionization  nuclear  emission-line  Region) 等 [1’2]。 光变 是活动 星系核 
的 主要观 测特征 ，通常 表现为 长期缓 变基础 上叠加 各种较 短时标 的变化 。光变 研究， 
特别是 不同波 段进行 连续而 (准) 同 时观测 研究， 是研究 这类天 体的辐 射和鉴 别各种 
理 论模型 的非常 有力的 工具。 短时标 光变也 是唯一 可以用 来限制 Blazar 天 体的大 
小和 结构的 途径。 

AGN 的光变 研究历 史追溯 到对曾 经作为 “ 变星”  BL  Lacertae 而 后被证 认为河 
外 射电源 VRO  42.22.01 的观测 研究。 该 射电源 在射电 和光学 波段的 特殊变 化性质 
吸引 了人们 对该源 的研究 兴趣。 除光变 之外， 该源 还有两 个重要 性质， 即无 发射特 
征的强 非热光 学连续 谱和射 电平谱 [3]。 之 后观测 发现一 系列具 有类似 BL  Lacertae 
性质的 天体， 于 是把它 们归为 一类， 称作 BL 天体。 除发射 线性质 不同， 连 续谱则 
与 BL 天体 极其相 似的天 体是平 谱射电 类星体 (FSRQs)， 它们包 含了高 偏振类 星体、 
核 主导类 星体、 光 学激变 天体等 射电平 谱源。 Spiegel 认为 BLs 天体和 FSRQs 这两 
类 天体应 该归为 一类， 并取了  “blazar” （中文 “闪 耀体” ）这 个名词 来代表 它们。 
它们 在整个 电磁波 谱都有 光变， 其变化 的时标 尺度为 30 秒 至年的 量级。 光 变研究 
为人们 研究辐 射机制 提供了 手段， 而光变 时标带 来了辐 射区的 大小、 以及内 部的结 
构 和喷流 的运动 信息。 

光变按 照光变 时标尺 度可以 分为短 时标、 中等时 标和长 时标。 短 时标光 变是指 
光变时 标小于 几天的 变化。 这些 变化还 包括所 谓的微 光变、 夜 以内的 光变、 天以内 
的光变 [2,4]。 第一个 具有微 光变的 活动星 系核是 20 世纪 60 年 代初报 道的， 人们观 
测 发现射 电星系 3C  48 在 15 分钟内 变化了  0.04 星等。 这 之后， 陆续 发现了 一些有 
关 AGN 光学波 段快速 变化的 事例。 可是， 早期 的大量 观测结 果却没 有引起 天文界 
足够的 重视。 当时 的仪器 相当不 稳定， 加上 短光变 不容易 被重复 观测， 所以 早期报 
道的有 关快速 光变的 结果让 人产生 怀疑。 现代的 CCD 探测器 探测的 使用检 测到活 
动 星系核 在光学 波段的 微光变 [5] 才使人 们确信 微光变 存在。 目前， 绝 大多数 活动星 
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系核 经过长 时间的 观测， 都能 发现有 微光变 现象。 短时 标也可 以用来 讨论中 心黑洞 
质量 大小、 辐射区 大小、 源的亮 温度并 进而讨 论喷流 效应。 观测 发现， 不同 波段之 
间的 光变具 有光变 相关， 时间 延迟， 变化 幅度也 与波长 有关， 通常频 率越高 出的光 
变幅度 越大， 光 变与偏 振变化 有关， 谱随源 亮度的 变化而 变化。 而长 时标光 变则告 
诉我们 某些天 体或某 类天体 隔多久 暴发， 并极有 可能带 有源中 心结构 的性质 ，比如 
双 黑洞， 如图 1 所示 [6] ，双黑 洞互绕 甚至并 合将是 研究引 力辐射 极好的 实验场 [7] 。至 
今， 从光 学波段 分析有 10 来个源 有年量 级的周 期[8]。 可是关 于中等 光变时 标天体 
的 报道却 很少。 


图 1 双黑 洞系统 中次黑 洞绕主 黑洞运 动轨道 演化的 示意图 [6]。 

不 同的辐 射模型 在不同 波段上 的光变 之间是 有不同 的依赖 关系的 。更为 有意义 
的 观测应 该各波 段同时 进行。 这样， 结 合光谱 和各波 段观测 资料， 分 析各波 段之间 
的各 种依存 关系， 对 现有的 辐射模 型进行 限制。 尽管有 不少学 者发起 和参与 了对一 
些源的 多波段 同时性 连续观 测[9]， 但 是具有 重要意 义的全 波段、 同 时性观 测却非 
常少。 

在 blazar 天 体中， 观测 到流量 剧烈变 化有多 种解释 ：即， 沿喷流 向外的 激波、 
几何原 因造成 多普勒 因子的 变化、 吸积盘 的不稳 定因素 以及引 力透镜 效应。 时标小 
于几 天的微 光变的 观测至 少提出 了 下面的 问题： 一就是 blazar 天体中 最小时 标的光 
变是 多少？ 二 是如果 光变是 本征的 ，那么 辐射区 可以有 多小？ 多频段 观测是 限定辐 
射过程 的本质 和粒子 加速机 制的有 效方法 。所以 在这个 方面可 以组织 世界各 国的天 
文 学家对 共同感 兴趣的 活动星 系核从 射电、 毫 米波、 红外、 光学、 紫外、 X 射电和 
伽马射 线进行 (准) 同时观 测以期 对已有 辐射机 制进行 甄别， 并 可能由 观测推 动理论 
的 发展。 如果能 把射电 (VLBA,  Effelsberg、 上 海和乌 鲁木齐 的望远 镜)、 光 学望远 
镜 (1.56 米 和丽江 2.4 米) 和 地基切 伦科夫 望远镜 (HESS,  VERITAS  and  MAGIC) 以及 
空间 望远镜 (FERMI/LAT,  AGILE,  SWIFT) 组成 一个快 速观测 系统， 将 会产生 相当有 
价值 的科学 成果。 
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研制快 速活动 星系监 测系统 ，期 待得 到最短 的时标 以便得 出辐射 区域大 小和黑 
洞 大小。 长 期监测 还可以 为中、 长 时标变 化的研 究提供 资料。 另外， 在光变 时标分 
析 和相关 光变等 方面的 分析方 法不很 精确， 需要 发展数 据分析 方法。 
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什么是 黑洞？ 

What  is  a  Black  Hole? 

“ 黑洞”  一词已 经广为 流传， 不仅 在专业 学者的 口头笔 下屡见 不鲜， 甚至在 
一 些本不 相干的 领域也 常被取 其字面 之意而 借用。 黑洞在 20 世纪 60 〜 70 年 代具有 
的那种 神秘性 和诱惑 力似乎 已有所 减退， 如今在 天文学 舞台上 更领风 骚的是 看来更 
为神奇 的暗物 质和暗 能量。 但是， 这并不 意味着 黑洞在 宇宙中 的真实 存在已 被学术 
界 公认。 作 为一个 标志， 与 黑洞几 乎同时 (即 20 世纪 30 年 代末) 被预 言的中 子星， 
其相关 的研究 成果已 两次获 得诺贝 尔物理 学奖， 而 黑洞却 尚未戴 上此顶 桂冠。 诺贝 
尔 物理学 奖历来 只授予 由物理 实验或 天文观 测所发 现的新 现象、 或 所证实 的新理 
论。 爱 因斯坦 获奖， 不是 由于他 最具代 表性的 成果即 相对论 理论， 而 是由于 他运用 
量子 论对光 电效应 所作的 解释。 相 对论， 尤其是 广义相 对论， 现在已 被证实 了吗？ 
似乎 还未有 定论； 而对 黑洞的 预言， 正是 脱胎于 广义相 对论。 学者和 公众今 日对黑 
洞 的普遍 理解， 仍 是黑不 可见、 深不 可测， 也 就是说 根本上 是不可 观测、 或 至少是 
不可 直接观 测的。 对不可 观测的 东西， 怎么能 够拿出 观测证 据呢？ 黑 洞理论 家是不 
是在 作茧自 缚呢？ 

问题 似乎回 到了它 的起点 :究竟 什么是 黑洞？ 怎样 才算是 证实了 黑洞的 存在？ 
对 黑洞的 概念， 看 来有必 要从头 梳理。 

1. 数学 黑洞、 物理 黑洞、 天 文黑洞 

数 学家、 物理学 家和天 文学家 都在讲 黑洞， 而他们 心目中 的黑洞 概念其 实是相 
互 颇为不 同的。 2008 年 张双南 在一些 学术会 议上首 先明确 提出应 该区分 “ 数学黑 
洞”、 “ 物理黑 洞”和 “天文 黑洞” 这三 个概念 [1]。 以下 且细说 端详。 

1915 年， 爱因 斯坦发 表了他 的广义 相对论 引力场 方程。 使他大 喜过望 的是， 
仅一个 月后， 他 的同胞 史瓦西 (Karl  Schwarzschild) 在与 俄国军 队作战 的前线 找到了 
这个 十分繁 难的方 程的第 一个解 (另 一个 对黑洞 理论而 言最重 要的解 即克尔 (Kerr) 
解 的得出 却是在 1962 年， 即将近 50 年之 后)。 史瓦西 解描述 的是一 个质量 为球对 
称 分布的 物体周 围 的时空 ，其中 有两处 ，即径 向坐标 r  =  0 的中 心点和 r  =  ~  =  2 GMIc1 
(这里 M 是物体 质量， G 是引力 常数， c 是 真空中 光速， 被称 为引力 半径) 的 球面， 
作为 时空基 本几何 量的度 规出现 奇异性 (即趋 于无穷 大)。 初看 起来， 中心奇 点倒是 
不出 意料， 因为 在牛顿 引力理 论里也 存在； 而那 个似乎 造成时 空断裂 的球面 却是牛 
顿理 论里没 有的。 黑洞最 初就被 理解为 由这样 一个奇 异面所 包围的 、包 含中 心奇点 
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的时空 区域。 

这就 是数学 黑洞的 概念。 数学 家后来 证明， 中 心奇点 是时空 的本性 奇点； 而 
rg 球面 不是， 其奇异 性只是 由史瓦 西解的 坐标系 (即一 维时间 坐标加 上最常 见的三 
维 空间球 坐标) 选择 不当导 致的， 可以通 过坐标 变换来 消除。 但是， 这个球 面又并 
不是一 个数学 游戏， 它是这 样一个 边界， 其 内的区 域是所 谓单向 膜区， 那里 的物质 
不 可能在 某一个 r 处停 留， 而是 要么落 向中心 奇点， 要么喷 向球面 之外。 前 一种情 
况就是 黑洞， 后一种 情况就 被相应 的叫做 白洞。 这 样一个 特殊的 边界， 又被 称为视 
界。 黑 洞和白 洞同样 都是由 史瓦西 解得出 的数学 推论， 不 考虑初 始的物 理条件 ，是 
不能判 断孰是 孰非、 孰有孰 无的。 

数 学黑洞 概念提 升为物 理黑洞 概念， 是在 20 世纪 70 年代， 归功 于霍金 及其他 
一些理 论物理 学家。 相 关的成 果中最 重要的 也许是 两个。 一 是无毛 定理， 说 是黑洞 
外 部的观 测者所 能得到 的关于 黑洞的 信息最 多只有 三条， 即其 质量、 自转角 动量、 
电荷； 而视界 以内的 信息是 不可获 取的。 二 是霍金 辐射， 意为 黑洞的 视界并 非绝对 
的只 进不出 的单向 边界， 黑 洞也可 以向外 发出热 辐射； 有热辐 射就有 温度， 由此建 
立 了一套 黑洞热 力学。 简而 言之， 物 理黑洞 较之数 学黑洞 的主要 区别， 就在 于赋予 
了 视界以 丰富、 实在 的物理 性质。 除 了个别 根本性 的难题 (如 中心 奇点) 和少 数尚不 
清楚 的问题 (如 熵的 定义) 外， 黑洞物 理学已 经羽毛 丰满， 成为 理论物 理学的 一个新 
分支； 而物理 上自恰 的白洞 概念是 无法建 立的。 

遗憾 的是， 物理黑 洞还只 停留在 纸面上 。黑 格尔 说过， 凡是 合理的 都是现 实的。 
黑洞的 物理理 论很是 优美， 但它们 果真存 在吗？ 地球上 恐怕是 没有希 望的， 无法想 
象能 够人工 (比 如说用 加速器 的粒子 碰撞) 造 出一个 黑洞。 一 个半径 如质子 (1(T13 厘 
米) 的 黑洞， 即所 谓微型 黑洞， 由 ~ 的 表达式 可算出 其质量 大约是 10 亿吨 (相 当于 
一个小 行星或 一座大 山)。 什么加 速器能 把这么 大质量 的物质 压缩到 这么小 的尺度 
呢？ 看来 只有抬 起头， 仰望 星空， 那里才 是无奇 不有的 世界。 

天文 黑洞的 概念， 应当 上溯到 20 世纪 30 年 代末。 那是 20 世纪 的两大 物理理 
论， 即广义 相对论 和量子 力学， 携 手研究 恒星演 化晚期 结局这 样一个 天文问 题的结 
果。 量 子力学 揭示了 物质简 并态的 存在， 简并态 物质可 以具有 极高的 密度。 太阳这 
样 的恒星 在热核 反应燃 料耗尽 之后， 必定 在自身 引力的 作用下 收缩。 如果恒 星的质 
量不是 很大， 电子简 并提供 的压力 能使恒 星停止 收缩、 稳定 下来， 这 就是白 矮星。 
如果恒 星的质 量再大 一些， 恒星会 进一步 收缩， 使得绝 大多数 质子和 电子都 结合为 
中子， 中子 简并压 抗衡住 引力， 这 就是中 子星。 但是， 如果恒 星的质 量超过 了中子 
简并 压所能 阻挡的 限度， 恒星 就会一 直收缩 到视界 之内， 成为一 颗看不 见的星 ，也 
就是 黑洞。 这是 天文意 义上的 黑洞， 是由奥 本海默 (Oppenheimer) 和 施奈德 (Snyder) 
在 1939 年首先 预言的 [2]。 简而 言之， 天 文黑洞 较之物 理黑洞 的主要 区别， 就在于 
是指 在宇宙 中由自 然过程 形成、 因 而现实 存在的 黑洞。 
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天 文学家 对黑洞 的理解 比数学 家和物 理学家 要简单 得多。 首先， 黑洞和 视界可 
以说是 两个同 义词， 既然 可以观 测的只 是视界 之外， 那 就把对 视界之 内的关 心留给 
理 论物理 学家。 其次， 虽然在 理论上 黑洞可 以带有 电荷， 但自 然界的 物质几 乎都是 
电中 性的， 所以实 际上黑 洞只有 两种， 即不 转的史 瓦西黑 洞和转 动的克 尔黑洞 。后 

者 的视界 半径是 ~  =  (GM/c2)(1+  ^7), 其中 a 是一 个描 述黑洞 自转的 量纲为 
一 的量， 其值在 0  (退 化为 史瓦西 黑洞) 与 1  (极 端克尔 黑洞) 之间。 

2. 天文黑 洞的观 测证据 

证实 黑洞的 希望， 只能 在天上 ，在 茫茫宇 宙之中 。可 望由天 文观测 证实的 黑洞， 
也 就只能 是天文 黑洞。 霍金 辐射突 破了黑 洞只进 不出的 观念， 堪称是 关于物 理黑洞 
迄今 的最高 成果， 但是从 天文观 测的角 度看却 没有什 么实际 意义。 质 量与太 阳相同 
的 黑洞， 温度为 1(T6K， 而 宇宙微 波背景 辐射的 温度是 2.7K， 所以这 种黑洞 仍然是 
吸收 外界的 辐射， 而 不是向 外发出 辐射。 质量 越小的 黑洞霍 金辐射 越强， 微 型黑洞 
的 辐射就 应称为 爆炸， 似 乎可供 观测。 问 题是霍 金辐射 是黑体 辐射， 天上的 爆炸现 
象可谓 多矣， 但 从来没 有看到 一个符 合霍金 辐射的 特征。 

天文学 家探索 黑洞的 思路， 至少在 H 点上不 同于理 论物理 学家。 第一， 他们往 
往不是 以寻找 和证实 黑洞为 出发点 。他们 赋予自 己的职 责是观 测天文 现象并 用物理 
模型来 解释。 只有 在借助 黑洞才 能够唯 一地、 或 至少是 相对最 好地解 释某些 天文现 
象时， 他们才 会认为 这些现 象可以 作为黑 洞的观 测证据 。第 二， 他们不 研究孤 立的、 
处于真 空中的 黑洞， 事实上 也没有 这样的 黑洞。 黑洞的 周围总 有物质 存在， 这些物 
质必定 受到黑 洞强大 引力的 影响； 这 些物质 又是在 黑洞视 界之外 ，因而 可以被 观测。 
观测黑 洞周围 物质的 运动和 辐射， 就可 以推断 黑洞的 存在。 迄今 为止， 除了 其他个 
别 的方法 (如 引力 透镜) 外， 所 有关于 黑洞的 观测证 据都是 这样得 来的。 第 3, 他们 
对证实 黑洞的 理解， 如同对 其他任 何天体 一样， 还不 止是其 现时的 存在， 而 是要进 
而弄 清其来 龙去脉 ：怎样 形成？ 怎样 演化？ 在所 处天体 系统乃 至宇宙 的整体 演化中 
扮演 怎样的 角色？ 

天文 学家感 到需要 黑洞， 是从 20 世纪 60 年 代试图 解释类 星体和 X 射 线星的 
能源 机制时 开始。 他们实 际证认 黑洞的 工作， 也许 应该从 1972 年测 定第一 个恒星 
级黑洞 天鹅座 X-1 的质量 算起。 大约 40 年过 去了， 他 们有了 哪些收 获呢？ 

已 知有四 类天体 系统， 即星系 (尤其 是活动 星系) 的 核心、 X 射线 双星、 伽马射 
线暴、 超亮 X 射线 源， 是天文 学家相 信的黑 洞藏身 之所。 这 些天体 系统的 共同特 
征是有 极高能 量的物 质运动 和辐射 现象， 它们的 能源机 制只有 用黑洞 吸积其 周围物 
质过 程中引 力能的 释放才 能解释 (一 部分 X 射 线双星 的能源 机制是 中子星 吸积) 相 
应的， 几 乎所有 关于黑 洞存在 的证据 都来自 这些天 体系统 [3]。 

外界观 测者能 够获取 的黑洞 信息， 只有质 量和角 动量这 两条。 关于 前者， 见本 
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图 1 运用 黑洞的 吸积、 喷流 和辐射 的理论 模型可 以统一 地解释 (:从 左 至右) 不含中 子星的 X 
射线 双星、 活动星 系核、 伽马射 线暴的 观测现 象[3]。 

书吴 学兵的 “如何 测量黑 洞的质 量”。 现 在已有 20 多个 恒星级 黑洞的 质量被 很精确 
地 测定。 它 们是强 X 射线 源， 因而不 是普通 恒星； 它 们的质 量远大 于中子 星质量 
的 上限， 因而 不是也 可能表 现为强 X 射线 源的中 子星。 星系 核心巨 型黑洞 质量的 
测量， 虽 不如恒 星级黑 洞那样 精确， 但已 经可以 排除其 他类型 天体的 可能性 (例 如， 
超巨 恒星， 其理 论模型 本身就 不能自 恰地建 立)。 尤其值 得称道 的是， 对银 河系核 
心 的观测 表明， 大约 400 万倍于 太阳的 质量是 集中在 只有几 个~ 大小的 范围以 内[4]。 
这就相 当于整 个太阳 的质量 集中到 几千米 以内， 整个 地球的 质量集 中到几 厘米以 
内。 除了 黑洞， 还 能是什 么呢？ 

黑 洞自转 角动量 的测量 比质量 的测量 有着更 重要的 意义， 也 更困难 (见 本书张 
双南的 “黑 洞自旋 的测量 ”）。 如 果说对 黑洞的 质量还 可以按 牛顿力 学的理 解而并 
无 大错， 黑洞的 自转则 完全是 广义相 对论的 概念。 并不 是黑洞 在一个 固定的 空间中 
转动， 而是 整个时 空被黑 洞拖着 转动， 如同 水中的 漩涡。 黑洞 自转的 测量正 是依据 
这 种拖曳 效应。 现在已 有五、 六 个恒星 级黑洞 的自转 被相当 精确地 测量， 还 有许多 
巨 型黑洞 的自转 被作了 估算。 

黑 洞的形 成和演 化也正 在逐步 明瞭。 恒星级 黑洞已 基本上 可以肯 定是形 成于大 
质 量恒星 晚期的 收缩， 尽管还 有一些 重要的 细节有 待查明 (见 本书李 向东的 “恒星 
级黑洞 的形成 ”）。 星系核 中巨型 黑洞的 由来、 演化、 对环境 的反作 用等， 是学术 
界 正在热 烈研讨 的课题 (见 本书于 清娟的 “第 一代星 系内的 黑洞和 黑洞的 种子” 、陆 
由俊的 “ 星系和 黑洞的 共演化 ”）。 中等 质量的 黑洞， 置信度 虽不如 前两类 黑洞， 
但对 其形成 机制和 存在证 据的研 究也已 经展开 (见 本书李 向东的 “中 等质量 黑洞的 
形 成”、 冯骅的 “寻找 中等质 量黑洞 ”）。 
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图 2 由银河 系核心 区域这 7 颗恒 星的轨 道可以 推算出 中心黑 洞的质 量[4]。 

所 有这些 ，足以 证实宇 宙中黑 洞的存 在吗？ 恐 怕连一 些天文 学家也 认为， 尚未 
到无可 置疑的 程度， 尚未到 恒星、 星系、 乃 至也很 奇特的 中子星 那样的 程度。 但是， 
恒星结 构和演 化的理 论虽然 相对最 为成熟 ，不是 也有不 少重要 的细节 还不清 楚吗？ 
星系的 一些最 基本的 问题， 例如， 为什 么其形 态是椭 球和旋 涡这两 大类， 不 是也还 
不能回 答吗？ 中 子星内 部物质 状态的 探索， 不 是也还 举步维 艰吗？ 那么， 为 什么黑 
洞 不能与 它们并 列呢？ 原因就 在于， 它们的 实际半 径都大 于自身 的视界 半径， 因而 
可以 被直接 观测； 而 黑洞是 由视界 包围的 区域， 视 界按其 定义是 不可观 测的。 

3. 视界 的困扰 

忽 略霍金 辐射， 任何物 质和辐 射只能 落入、 而 不能逃 出黑洞 视界； 无穷 远处的 
观测者 要看到 物质落 人视界 需要无 限长的 时间， 也 就是说 根本看 不到； 只有 随同物 
质一 起下落 的观测 者才能 知道自 己和物 质都落 进去了 (但 这样 的观测 者只能 存在于 
科 幻小说 里)。 这就是 现在对 视界的 理解。 正是 这种理 解造成 了观测 证实黑 洞的根 
本性 困难。 

天 文学家 仍在戴 着镣铐 跳舞。 他 们想， 视界的 不可观 测性， 是在 直接观 测的意 
义上， 也 许间接 的观测 证据仍 可找到 (见 本书顾 为民的 “寻 找黑洞 视界的 观测证 
据 ”）。 被 恒星、 中子星 等天体 吸积的 物质， 最 终会落 到这些 天体的 表面上 停留下 


什么是 黑洞？ 


.  617  . 


来； 而 被黑洞 吸积的 物质不 可能在 视界上 停留， 只能 是落入 视界而 消失。 恒 星级黑 
洞周围 引力场 的强度 与中子 星的不 相上下 ，但被 黑洞吸 积的物 质只能 在落入 视界前 
发出 辐射， 而被 中子星 吸积的 物质落 到其表 面上仍 能继续 辐射， 所以 对于同 样的吸 
积率 (即 单位 时间被 吸积物 质的质 量)， 中子 星辐射 源应比 黑洞源 明亮。 观测 表明， 
前 者的确 比后者 明亮约 100 倍。 类 似地， 银河 系核心 实际观 测到的 辐射， 比 由吸积 
率 推算应 有的辐 射弱了 好多个 量级， 只有物 质携带 能量落 入黑洞 才是最 自然、 最合 
理的 解释。 另外， 中子星 表面上 吸积物 质的堆 积还会 有一些 特殊的 后果。 例如 ，堆 
积物 质密度 增大到 一定程 度会导 致热核 反应， 表现为 周期性 或准周 期性的 X 射线 
爆发； 还有， 如果 中子星 具有强 磁场， 吸 积物质 就会沿 磁力线 在一个 柱形区 域内落 
向 磁极， 发 出的辐 射就会 由于中 子星的 自转而 表现为 脉冲。 这两种 现象都 是黑洞 X 
射线 源不会 有的， 事实上 也从来 没有观 测到。 

对视 界都找 到了这 样的观 测证据 ，应该 说已经 难能可 贵了， 已经很 有说服 力了， 
已 经可以 对黑洞 的存在 作出肯 定的结 论了， 不应该 再苛求 天文学 家了。 但是， 在探 
索精神 驱动下 的天文 学家是 不会止 步的， 他们 肯定会 继续做 的是： 

(1)  增加 测定了 质量、 角 动量的 黑洞的 名单。 

(2)  了解各 种不同 质量、 角动 量黑洞 的形成 和演化 机制。 

(3)  寻找 更多的 关于视 界存在 的观测 证据， 也就 是非视 界不能 解释的 观测现 
象。 但在对 视界的 理解不 变的前 提下， 所有 此类证 据都只 能是间 接的。 

他们 也许可 以期待 的是： 

(4)  观测 到微型 黑洞的 爆炸。 

(5)  物理 学家给 出其他 的黑洞 独有、 并可供 观测的 特征。 

还 能有什 么呢？ 可 以作下 面的设 想吗？ 

(6)  不以 视界作 为黑洞 的基本 判据。 因 为对不 可观测 的东西 要求观 测证据 ，似 
乎 本来就 是一个 悖论。 

那么 ，又应 该怎么 定义黑 洞呢？ 究竟 怎样才 算是确 凿地找 到了黑 洞呢？ 张双南 
对此 提出了 以下几 个判据 [1] : 

(1)  运 用天文 黑洞的 概念和 理论模 型能够 解释已 知的普 遍性、 系 列性的 天文观 
测 现象。 

(2)  更多的 新的天 文观测 现象仍 然可以 运用天 文黑洞 的概念 和理论 模型来 解释。 

(3)  依据这 些天文 观测现 象所推 算的黑 洞形成 和演化 机制是 自恰、 合 理的。 

(4)  没有 任何其 他一种 理论模 型也能 够全面 而合理 地解释 这些天 文观测 现象。 

这些 判据实 际上已 经达到 了由物 理实验 和天文 观测作 出新发 现的最 高要求 。它 

们符 合撒甘 (Carl  Sagan) 准则： “非 凡的主 张需要 非凡的 证据”  (extraordinary  claims 
require  extraordinary  evidence), 也符合 “ 奥克姆 剃刀” 准则： “最可 取的理 论总是 
最 简单、 即最 少假设 的那一 个”。 的确， 天文 黑洞的 吸积、 喷流 和辐射 的理论 模型， 
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能够堪 称圆满 地解释 活动星 系核、 不含中 子星的 X 射线 双星、 伽马射 线暴、 超亮 
X 射线 源的各 种观测 现象， 而这几 类天体 系统的 时间、 空间、 质量、 能量尺 度相差 
十 几个数 量级。 没有其 他一种 理论模 型能够 包容这 些天文 现象， 也没 有其他 一类天 
体像 天文黑 洞这样 简单、 而 又这样 普遍、 具 有这样 的跨越 和贯穿 能力。 桃李 不言， 
下自 成蹊。 有据 若此， 夫复 何求？ 挣 脱视界 之茧， 就能 看到， 黑洞其 实早已 化蝶飞 
舞、 遍布于 宇宙之 中了。 
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“冻 结星” 疑难以 及物理 宇宙中 的奇异 性问题 

The  “Frozen  Star”  Paradox  and  the  Singularity  Problem 
in  the  Physical  Universe 

“ 黑洞” （blackhole) 在 现代天 文学和 天体物 理中扮 演极为 重要的 角色。 目前 
普遍 认为， 大质量 恒星演 化到最 后会坍 缩形成 黑洞， 几 乎所有 的星系 中心都 存在质 
量在 数十万 到十亿 太阳质 量的超 大质量 黑洞， 而 黑洞在 吞噬物 质的过 程中释 放的大 
量的物 质和能 量对于 恒星、 星系 、星 系团、 甚至宇 宙的演 化都有 重要的 影响。 然而， 
普 遍接受 的广义 相对论 的计算 表明， 当物 质坍缩 形成黑 洞或者 物质向 黑洞坍 缩时， 
在远 处的观 测者的 有限的 时间内 物质堆 积在黑 洞视界 外面而 不可能 穿越黑 洞的视 
界。 这就是 所谓的 “冻 结星” （“frozen  star”)。 因 此就引 出几个 基础和 重要的 问题： 
(1) 广 义相对 论预言 的黑洞 在自然 界是否 存在？ （2) 黑 洞是否 能够通 过吞噬 物质而 
增长？ （3) 坐标原 点处的 奇异性 (singularity) 是否 有物理 意义？ 

1.  “冻 结星” 概念 

关于 “ 黑洞” 的概 念及其 分类， 比如 “ 数学黑 洞”、 “ 物理黑 洞”和 “ 天文黑 洞”， 
请参看 本书卢 炬甫的 “什 么是黑 洞？” 以 及文献 [1]。 简单 地说， “ 数学黑 洞”就 
是 指爱因 斯坦的 广义相 对论引 力场方 程的奇 点解， “物理 黑洞” 是指 一个物 体它的 
全部引 力质量 都在事 件视界 (简称 视界) 以内 (但是 不一定 都在奇 点处， 所以不 一定是 
数学黑 洞)， “天文 黑洞” 则是指 宇宙中 通过合 理的物 理过程 自然形 成的物 理黑洞 [1]。 

奥 本海默 (Oppenheimer) 和 施奈德 (Snyder) 在 1939 年详细 研究了 恒星演 化晚期 
的结局 [2]。 他们 得到了 三个重 要结论 ： （1) 如果一 个恒星 的初始 质量足 够大， 那么 
当它内 部的核 燃料彻 底耗尽 之后， 必定在 自身引 力的作 用下不 可逆转 地一直 收缩下 
去 (称为 引力坍 缩)。 （2) 对于 随着坍 缩物质 一起下 落的观 测者， 在有 限的时 间内所 
有物 质都会 收缩到 该球对 称引力 系统的 史瓦西 (Schwarzschild) 半径、 也就是 “数学 
黑洞” 的视界 以内。 （3) 对于 远处的 外部观 测者， 下落的 物质无 限逼近 黑洞的 视界， 
但是 永远不 能到达 “数学 黑洞” 的 视界， 当然 也不可 能穿越 “数学 黑洞” 的 视界。 

对 于上述 第一个 结论， 学术 界没有 争论， 因 为这是 量子力 学和广 义相对 论结合 
的必然 结果。 对 于上述 第二个 结论， 学术 界普遍 认为， 这个结 论表明 大质量 恒星演 
化到 最后必 然形成 黑洞， 因此 “物理 黑洞” 在宇宙 中普遍 存在。 但是， 也有 很多学 
者 认为， 由于 对恒星 的引力 坍缩的 过程的 观测和 研究只 能由远 处的观 测者来 进行， 
所 以必须 考察上 述第三 个结论 。这 个结论 告诉我 们物质 不可能 在有限 的时间 内进入 
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(r-rh)  in  units  of  m 

图 1 向 质量为 m 的黑 洞自 由落体 运动的 过程， 选取 c  =  G  =  l 的自然 单位。 横轴是 
物质 离黑洞 视界的 距离， 纵轴是 观测者 测量到 的物质 的运动 速度。 虚 线是随 物质下 
落的观 测者测 量到的 速度， 实线 是远处 静止观 测者测 量到的 速度。 在视 界的位 置处， 
虚线给 出的速 度接近 光速， 但 是实线 给出的 速度等 于零， 也就 是远处 的观测 者看到 

物质被 “ 冻结” 在了黑 洞视界 外面。 

2.  “冻 结星” 疑难 

由于 “冻 结星” 的概 念直截 了当， 似 乎在物 理宇宙 中无法 避免， 但是黑 洞又是 
现代天 文学和 天体物 理中不 可缺少 的天体 ，实际 上也有 众多的 天文观 测的间 接证据 
揭 示了黑 洞视界 的存在 (见 本书顾 为民的 “寻找 黑洞视 界的观 测证据 ”）， 因 此很多 
学 者都提 出了把 “冻 结星” 变成黑 洞的途 径[3]。 

由于 “冻 结星” 概 念的实 质是视 界处度 规的奇 异性， 所以 广义相 对论的 专著和 


“数学 黑洞” 的 视界， 而 宇宙的 年龄是 有限的 (当 然观 测者的 寿命也 是有限 的)， 所 
以似乎 “物理 黑洞” 在物理 宇宙中 并不能 形成， 也 就是说 “天文 黑洞” 是不存 在的， 
至少不 能通过 物质的 引力坍 缩过程 形成。 由于物 质在有 限的时 间内都 堆积在 “数学 
黑洞” 的视界 以外， 这种 天体就 被称为 “冻结 星”。 

另外一 个理解 “冻 结星” 的方法 是计算 物质向 “数学 黑洞” 的自 由落体 过程。 
如图 1 所示 ，尽 管随物 质下落 的观测 者测量 到物质 越过视 界时速 度很大 (接 近光 速)， 
但是远 处的观 测者测 量到的 物质靠 近视界 时候的 速度越 来越小 ，最后 在视界 处等于 
零， 也就 是远处 的观测 者看到 物质被 “ 冻结” 在了  “数学 黑洞” 的视界 外面， 对于 
外部 观测者 来说， 这个 “数学 黑洞” 就成为 “冻结 星”。 由于 宇宙中 没有绝 对的真 
空， 即 使有什 么原因 宇宙中 开始存 在引力 奇异点 (也 就是 “数 学黑洞 ”）， 这 些“数 
学 黑洞” 必然会 吸引周 围的物 质向其 下落， 那么现 在这些 “数学 黑洞” 也都 已经成 
为 “ 冻结星 ”了。 我 们在很 多关于 黑洞的 科普书 上看到 的宇航 员进入 黑洞之 前“凝 
固” 的照片 就是这 个过程 的生动 描述。 
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教 科书上 普遍采 用坐标 变换去 掉视界 处度规 的奇异 性来解 决这个 问题。 比如图 1 
中随下 落物质 一起运 动的坐 标系， 称为 Lemaitre 坐标 ，是 Georges  Lemaitre 于 1938 
得 到的。 在这 个坐标 系中， 由于 在黑洞 视界处 没有奇 异性， 如图 1 所示， 物 质可以 
顺 利进入 黑洞。 但 是在这 个坐标 系中， 坐 标原点 仍然是 一个奇 异点， 物质不 可避免 
地必 须在有 限时间 内到达 原点。 因此 这个坐 标系下 描述的 度规， 即 Lemaitre 度规 
的确描 述的是 黑洞的 度规。 另外两 个描述 没有视 界处的 奇异性 的黑洞 的坐标 系分别 
是 著名的 Eddington-Finkelstein 坐标和 Kmskal-Szekeres 坐标。 由于 在这些 坐标系 
中物 质能够 顺利穿 越视界 到达坐 标原点 形成奇 异点， 而 广义相 对论的 精髓就 是在所 
有坐标 系中物 理规律 都是相 同的， 因此学 术界普 遍以此 为理由 说明物 质能够 穿越黑 
洞视 界达坐 标原点 形成奇 异点， 也就 是形成 “ 数学黑 洞”。 

但是在 上面这 些坐标 系中， 或者史 瓦西度 规中视 界的位 置被变 换到了 无穷远 
处， 或者 史瓦西 度规中 视界处 的时间 被变换 到了无 穷长， 因此 在这些 坐标系 中物质 
能 够到达 坐标系 原点并 不能说 明在自 然界中 (史瓦 西坐标 系中) 物质 能够穿 越视界 
到达 坐标系 原点， 因为 科学家 作为黑 洞的外 部观测 者和研 究者， 必须 在宇宙 的有限 
的 年龄内 (当 然也 是科学 家的有 限的寿 命内、 也就 是史瓦 西度规 中有限 的时间 内)， 
确定物 质能否 穿越视 界到达 坐标系 原点。 因此 如果考 虑有限 的宇宙 年龄， 远 处静止 
观测者 (比 如地球 上的观 测者) 是 不能采 用坐标 变换的 方法把 “冻 结星” 变成黑 洞的。 

另 外一种 办法是 试图利 用某些 黑洞的 量子力 学效应 (比 如霍金 辐射) 使 得物质 
在有限 的时间 内穿越 黑洞的 视界。 但 是最近 的研究 表明， 即使 考虑黑 洞的量 子力学 
效应， 物质在 有限的 时间内 也无法 穿越视 界[4]。 在无法 避免物 质在黑 洞视界 外面堆 
积形成 “冻 结星” 的情 况下， 有些 学者开 始研究 堆积在 黑洞视 界外面 物质的 性质和 
命运， 得到的 结论表 明这些 物质会 通过类 似霍金 辐射的 机制向 外辐射 能量， 从而质 
量 会逐渐 变小， 因此 推测宇 宙中可 能不存 在黑洞 [4]。 实 际上， 由于这 个辐射 的时标 
会超 过宇宙 的哈勃 年龄， 这些 天体即 使会对 外发出 辐射， 实际上 仍然是 “冻结 星”。 

最后一 种办法 就是坦 承物质 的引力 坍缩就 是形成 “冻结 星”， 但是 同时认 为“冻 
结星” 就是 黑洞。 计算 表明， 即使 自由落 体的物 质最后 会堆积 在视界 外面， 但是由 
于这 些物质 发出的 光随时 间迅速 衰减， 对 于远处 的观测 者来说 ，该 “冻 结星” 很快 
就 “暗 淡无光 ”了， 因 此从观 测的角 度和黑 洞没有 不同， 完全 可以认 为该天 体就是 
黑洞。 这也 是众多 广义相 对论的 专著和 教科书 上普遍 采用的 说法。 但 是从逻 辑上， 
这种说 法并不 成立， 因为黑 洞的最 基本定 义就是 其所有 质量都 集中在 坐标原 点形成 
奇异点 （ “数 学黑洞 ” ）， 最起码 也需要 其所有 质量都 在其视 界以内 （ “物 理黑洞 ” ）。 
即使从 观测的 角度， 只 要视界 外面的 物质能 够发出 辐射， 无 论多么 微弱， 都 有可能 
被观 测到， 该天体 也就被 证认为 不是黑 洞了。 再退 一步， 即使 所有的 望远镜 都不能 
观测 到该视 界外面 的物质 发出的 辐射， 当两个 “冻 结星” 碰撞在 一起的 时候， 其冻 
结 在视界 外面的 物质也 会发出 强烈 的 电磁波 辐射， 而两 个真实 的黑洞 碰撞在 一起的 
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时候只 会发出 引力波 辐射。 因此 从观测 的角度 是有可 能区分 “冻 结星” 和黑 洞的。 
因 此认为 “冻 结星” 看起 来就是 黑洞， 无异 于一叶 障目。 

综上 所述， 种 种避免 “冻 结星” 的努 力都没 有完全 成功。 这就是 所谓的 “冻结 
星” 疑难。 由于 物质不 能穿越 视界到 达坐标 系原点 形成奇 异点， 似乎 在真实 的宇宙 
中并不 存在奇 异性。 这就是 “ 物理宇 宙中的 奇异性 问题” 的 来源。 

3.  “冻 结星” 疑难的 解决： 物理宇 宙中物 质的引 力坍缩 

我 们首先 考察图 1， 其 计算的 是检验 粒子自 由落体 运动的 情况， 也就是 没有考 
虑下 落粒子 本身的 质量对 度规的 影响。 其次 我们考 察奥本 海默和 施奈德 1939 年计 
算的 问题： 真空 中的引 力坍缩 问题， 也就 是没有 考虑在 这个引 力系统 和观测 者之间 
的 物质。 因此 我们将 克服上 述两个 问题， 具体计 算在物 理宇宙 中有质 量的物 质向黑 
洞的引 力坍缩 问题， 其模 型如图 2 所示 [3]。 图 3 给 出了计 算的主 要结果 ： （1) 对于 
外 部的观 测者， 物质完 全可以 在有限 的时间 内穿越 视界； （2) 物质在 有限的 时间内 
永远 不能到 达坐标 原点。 具体 的计算 过程和 详细的 计算结 果请参 看文献 [3]。 


图 2 物理宇 宙中物 质向黑 洞的引 力坍缩 问题。 中心 黑洞的 质量为 m, 黑洞 外面两 个球壳 
的质量 分别为 和 m2, 其 中球壳 1 表示 被观测 的下落 物质， 球壳 2 表 示被观 测的下 落物质 
和 观测者 之间非 真空区 域的、 也在 下落的 物质。 我们 关注的 是球壳 1 能否在 有限的 外部观 

测者的 时间内 穿 越黑洞 的视界 [3]。 

上述第 一个结 果清楚 地表明 ，在 考虑 了下落 物质的 质量对 度规的 影响以 及被观 
测 的下落 物质和 观测者 之间仍 然有下 落物质 的实际 情况后 ，物 质不可 能在视 界外面 
堆积， 而是在 有限的 时间内 顺利穿 越视界 进入了 黑洞。 因此 所谓的 “冻 结星” 在物 
理 宇宙中 是不存 在的。 物质不 但能够 通过引 力坍缩 而形成 黑洞， 而且 黑洞还 可以继 
续通 过吞噬 下落的 物质而 增长。 在仔细 考察计 算得到 的精确 解的度 规后， 发 现这个 
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图 3 两个球 壳分别 在随球 壳下落 (a) 和外 部静止 坐标系 (b) 中 的自由 落 体运动  <  =  2m 对 应初始 
中心 黑洞的 视界， 4  =  2(m  +  mx  +  m2) 对应整 个引力 系统的 视界。 对于 (a) 两 个球壳 都在有 限的时 
间 内到达 了坐标 原点。 对于 (b)， 可以 得到两 个结果 ： （1) 尽 管球壳 2 的外 边界没 有进入 ~ 以内， 
但 是球壳 1 完整地 进入了  ％ 以内， 球壳 2 的 物质也 没有堆 积在视 界外面 (考虑 到球壳 2 外 面也不 
会是 真空， 所 以实际 上球壳 2 也 会进入 黑洞的 视界以 内)。 （2) 两个 球壳都 不可能 在有限 的时间 
内 到 达坐标 原点， 也就是 在坐标 原点处 不会形 成奇异 点[3]。 

结果定 性地有 别于以 前的结 果的原 因是下 落物质 的质量 影响了 全局的 引力场 ，而黑 
洞 的视界 就是引 力场的 全局， 而 非局部 性质。 在 物质下 落的过 程中， 整个引 力系统 
的视 界不断 膨胀， 最终和 下落物 质相遇 而吞噬 了下落 物质。 所以 可以形 象地说 ，是 
视界 吞噬了 物质， 而不 是物质 落入了 黑洞。 而在图 1 的 检验粒 子的计 算中， 由于检 
验粒 子没有 质量， 所以视 界的位 置不会 变化， 因此检 验粒子 无论如 何也不 能进入 
视界。 

事 实上， 计 算表明 ，球壳 2 的 存在和 下落运 动也对 于球壳 1 的下 落运动 和整个 
引力 系统的 视界的 运动有 影响。 换句 话说， 即使对 于球对 称质量 分布的 系统， 外部 
物质也 可以影 响内部 的度规 和内部 物质的 运动。 这 和牛顿 引力的 情况完 全不同 ，因 
为在牛 顿引力 的情况 下一个 球对称 的球壳 对其内 部所产 生的引 力之和 为零， 这是平 
方反比 力的情 况下高 斯定理 的直接 结果。 

本文 作者和 很多国 内外的 学者进 行过当 面讨论 ，感 觉绝大 多数的 学者对 广义相 
对 论中的 Birkhoff 定 理都存 在不同 程度的 误解： 绝大多 数的学 者认为 一个球 对称的 
无 旋转、 无 电荷、 无 压力的 纯引力 系统任 何半径 处的度 规就是 由该半 径以内 的总质 
量所 决定的 史瓦西 度规， 也就是 说误认 为高斯 定理也 适用于 广义相 对论， 或 者误认 
为 Birkhoff 定理 就是高 斯定理 的直接 结果。 实 际上， Birkhoff 定理本 身和高 斯定理 
无关， 其证 明过程 要求在 无穷远 处的度 规是平 坦的， 恰好 说明了 度规的 全局性 。因 
此 Birkhoff 定理只 能应用 于球对 称质量 系统的 外部， 也 就是外 部度规 是由其 总引力 
质量 决定的 史瓦西 度规， 其内部 度规必 须根据 连续性 条件求 解广义 相对论 场方程 
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才能够 得到， 不能 想当然 地应用 Birkhoff 定理。 

由 于在球 壳中以 及球壳 内任何 位置处 的度规 都需要 和球壳 2 外 部的史 瓦西度 
规连续 过度， 而球壳 2 外部 的史瓦 西度度 规是由 该系统 的全部 引力质 量所决 定的， 
因 此一个 引力系 统任何 地方的 度规都 是由该 引力系 统的全 局性质 、而 不是局 部性质 
所决 定的。 文献 [3] 的详细 计算结 果证实 了不但 两个球 壳中的 度规和 该半径 外部的 
质 量分布 有关， 即使两 个球壳 之间以 及球壳 1 和初 始黑洞 之间的 “ 真空” 区 域的度 
规 也和该 半径外 部的质 量分布 有关。 由于对 Birkhoff 定理 的广泛 误解， 很多 广义相 
对 论的应 用中都 错误地 使用了  Birkhoff 定理。 但是， 详细 的计算 表明， 一般 情况下 
外部物 质对内 部度规 的影响 远远小 于内部 物质的 作用， 所以在 大多数 情况下 这个误 
解不 会带来 明显的 影响。 不 过对于 强引力 场中需 要进行 精确计 算的情 况下， 比如计 
算 星系或 者星系 团的引 力透镜 效应， 这个误 解带来 的影响 也许不 能忽略 不计， 因此 
需要进 一步的 研究。 

4. 结 束语： 物理 宇宙中 可能不 存在奇 异性？ 

图 3 的结果 已经表 明物理 宇宙中 不存在 “冻结 星”， 也就 是物质 的引力 坍缩能 
够形成 “ 天文黑 洞”， 而向黑 洞自由 下落的 物质也 能够顺 利穿越 黑洞的 视界。 这就 
彻底 解决了 所谓的 “冻 结星” 疑难 。图 3 的另一 个结果 表明， 尽管物 质能够 穿越黑 
洞的视 界进入 黑洞， 但 是在外 部观测 者有限 的时间 内不可 能到达 坐标的 原点， 也就 
是 说物质 在黑洞 内部是 以分布 形式存 在的， 而不是 集中在 坐标原 点形成 奇异性 。因 
此 “天文 黑洞” 不是 “ 数学黑 洞”， 而且 通过引 力坍缩 无法形 成具有 时空奇 异性的 
“数学 黑洞” ，也 就是 说奥本 海默和 施奈德 1939 年研究 的恒星 演化的 晚期不 会像学 
术界普 遍认为 的那样 在有限 的时间 内形成 时空奇 异性。 那么， 在自然 界能否 有其他 
途径 形成时 空奇异 性呢？ 时空奇 异性是 否具有 物理意 义呢？ 这些重 要而基 础的问 
题都有 待于进 一步的 研究。 
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图 1 黑洞 在最后 稳定圆 轨道半 径和黑 洞的角 动量的 关系， 纵 轴的单 位黑洞 的引力 
半径 (等于 0.5 史瓦西 半径) ，横 轴的 单位是 量纲为 的黑洞 自转 角动量 (对 于极端 克尔黑 
洞为 1)， 负号 表明粒 子轨道 角动量 方向和 黑洞角 动量方 向相反 (逆 向轨 道)， 正 号表明 

两者方 向相同 (顺 向轨道 )。 


如 何测量 黑洞的 自转？ 

How  to  Measure  a  Black  Hole’s  Spin? 

黑洞 (black  hole) 可 以 带有角 动量而 产生自 转 (spin)。 自 转作 为黑洞 的基本 参量， 
和黑洞 的形成 和质量 增长、 吸 积能量 提取、 喷流 形成等 基本的 科学问 题密切 相关。 
但 是对黑 洞自转 的观测 测量， 却比 黑洞的 质量测 量困难 得多， 是当代 天体物 理的前 
沿研 究热点 之一。 目 前只对 部分处 于双星 中和极 少数活 动星系 核的中 吸积黑 洞的自 
转参 数进行 了比较 可信的 测量， 还处于 天体物 理研究 的开垦 较少的 领域。 

1. 黑洞 自转测 量的基 本原理 

具有 角动量 的黑洞 会产生 三个重 要的广 义相对 论效应 ： （1) 转动 黑洞的 视界半 
径 比不转 动的黑 洞小， 极 端转动 的克尔 （Kerr) 黑洞 的视界 半径是 史瓦西 
(Schwarzschild) 半径的 一半。 （2) 黑洞的 最后一 个稳定 圆轨道 的半径 和黑洞 的自转 
参 数单调 相关， 如图 1 所示 ，对于 不转动 的黑洞 ，该 轨道 半径是 3 倍的 史瓦西 半径， 
对于极 端转动 的可尔 黑洞， 逆 向轨道 半径是 4.5 的史瓦 西半径 ，顺 向轨道 半径是 0.5 
的 史瓦西 半径。 （3) 转动的 黑洞会 拖着周 围的时 空一起 转动， 产生参 考系拖 曳现象 
(frame  dragging  effect)。 当黑洞 吸积周 围的物 质产生 辐射和 外流的 时候， 上 述三个 
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广义相 对论效 应就可 能产生 可观测 的现象 ，根据 对这些 现象的 详细测 量就可 以测量 
黑 洞的角 动量， 也就 是自转 参数。 

2. 黑洞 自转参 数测量 的方法 

针对不 同的天 文观测 结果， 目前 测量黑 洞角动 量的方 法有以 下几种 ： （1) 拟合 
黑 洞周围 吸积盘 辐射的 连续辐 射谱； （2) 拟合 黑洞周 围吸积 盘的反 射谱； （3) 拟合黑 
洞周 围吸积 盘辐射 的准周 期振荡 信号； （4) 计算黑 洞周围 吸积盘 辐射的 效率； （5) 计 
算黑洞 周围辐 射区域 的最小 尺度； （6) 计算 黑洞对 其周围 辐射的 遮挡的 阴影。 所有 
这些方 法依赖 的基本 假设都 是观测 到的辐 射来自 于黑洞 周围的 吸积盘 (或者 笼统地 
说吸积 流)， 而 吸积盘 (吸 积流) 的 内边缘 就是黑 洞的最 后一个 稳定圆 轨道， 然 后再考 
虑黑 洞转动 的其他 广义相 对论效 应就可 以推测 (测 量) 黑洞 的自转 参数。 

2.1  连 续辐射 谱方法 

1997 年张 双南等 [1] 提出 了拟 合黑洞 周围吸 积盘辐 射的连 续谱测 量黑洞 自转的 
方法， 并首次 比较可 靠地测 量了几 个黑洞 X 射线双 星中的 黑洞的 自转， 并 得到了 
黑洞自 转参数 和黑洞 吸积系 统相对 论喷流 的强相 关的重 要结论 ，揭开 了测量 黑洞自 
转的 序幕。 该方法 假设观 测到的 连续谱 来自于 围绕黑 洞的光 学厚、 几 何薄的 吸积盘 
(所 谓的标 准吸积 盘模型 )， 在每一 个半径 处的辐 射能谱 都是温 度随半 径变化 的黑体 
辐射， 该吸 积盘的 内边缘 就是黑 洞的最 后一个 稳定圆 轨道。 使 用这个 方法， 目前得 
到 了最多 黑洞自 转测量 结果。 

最近 10 年 以来， 以 哈佛大 学为主 的研究 小组对 这个方 法进行 了不断 的改进 ，已 
经日 臻成熟 [2,3]。 在所 有测量 黑洞自 转的方 法中， 该方 法依赖 的假设 最少， 模型的 
不确 定性也 最小， 而且 X 射线 双星 中黑洞 的质量 和吸积 盘的倾 角可以 准确地 测量， 
其吸 积盘内 边缘的 温度在 IkeV 左右， 能够比 较容易 地被观 测到， 因 此该方 法是目 
前 测量黑 洞双星 的黑洞 自转的 最主要 方法。 

2.2 反射 谱方法 

活动星 系核的 能谱通 常是由 幂率谱 主导的 非热谱 ，而 其吸 积盘热 辐射谱 的内边 
缘的辐 射主要 在紫外 区域， 受星际 介质和 活动星 系核内 禀吸收 的影响 比较难 于被观 
测到， 而 黑洞的 质量很 难精确 测量， 因此 连续辐 射谱方 法虽然 原则上 可行， 但是实 
际上很 难应用 到活动 星系核 中黑洞 的自转 测量。 由于 吸积盘 会反射 X 射线 幂率谱 
的辐 射而在 X 射 线能区 产生反 射谱， 精 确测量 并拟合 该反射 谱也能 够确定 吸积盘 
的 内边缘 半径， 从而 推测黑 洞的角 动量。 这种方 法的主 要优点 是原则 上不需 要事先 
知 道黑洞 的质量 以及吸 积盘的 倾角， 而 同时能 够得到 黑洞的 自转、 质 量以及 吸积盘 
的 倾角。 其 主要缺 点是需 要假设 X 射线 幂律谱 辐射区 的几何 结构。 

反射 谱中有 两个特 征结构 能够用 来测量 黑洞的 自转： （1)X 射线特 征谱线 ，主 
要 是铁的 K-alpha 线， 该方法 首先由 Loar 于 1991 年提出 [4]， 首先由 Iwasawa 等应 
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用 到活动 星系核 MCG-6-30-15 中 得到该 黑洞自 转的可 能证据 [5] ，随后 的进一 步观测 
证实了 该黑洞 是高度 自转的 [6]， 使用 此方法 也得到 了其他 几个黑 洞的转 动证据 [7] 。该 
方 法也可 以用来 测量黑 洞双星 中黑洞 的自转 ，得 到的结 果和连 续谱测 量的结 果基本 
上一致 [7]。 （2) 不被吸 积盘物 质共振 吸收的 X 射线 可能 被吸积 盘反射 出来形 成一个 
宽的反 射包， 也可 以用来 拟合吸 积盘内 边缘的 半径， 使 用此方 法可以 在幂律 谱主导 
的情况 下准确 地测量 黑洞的 自转， 由 于该方 法需要 高信噪 比的宽 波段能 谱测量 ，目 
前主 要测量 了几个 黑洞双 星的黑 洞自转 [8,9]。 

2.3  其他测 量黑洞 自转 的方法 

除 了上面 两种测 量黑洞 质量的 主要方 法之外 ，以下 几种方 法在有 些特殊 的情况 
下也可 能提供 黑洞角 动量的 测量。 但 是这些 方法都 依赖比 较特殊 的观测 数据， 或者 
该 黑洞处 于比较 特殊的 状态， 因 此并没 有得到 普遍的 使用。 

从有 些黑洞 吸积系 统观测 到了准 周期振 荡信号 ，假 设这些 信号和 吸积盘 的某种 
特 定的振 荡模式 有关， 而该振 荡模式 的周期 和黑洞 的角动 量有关 (比 如参考 系拖曳 
效 应)， 或者和 吸积盘 的内边 缘半径 有关， 那么就 可以用 来测量 黑洞的 角动量 [1<)] 。但 
是 这种方 法的主 要不确 定性是 如何确 定观测 到的准 周期振 荡信号 的物理 机制。 

根据图 1 可以知 道吸积 盘的辐 射效率 和黑洞 的自转 参数单 调相关 ，因此 测量辐 
射效 率就可 以推算 黑洞的 自转。 在黑洞 双星系 统中由 于很难 测量吸 积率， 所 以很难 
测量辐 射效率 。但是 由于活 动星系 核的超 大质量 黑洞的 质量主 要是通 过吸积 物质获 
得的， 所以同 时测量 黑洞的 质量函 数和亮 度函数 就可以 推算吸 积盘的 辐射效 率而计 
算某 一个红 移处的 黑洞的 平均自 转参数 [1U2] 。但是 由于 黑洞的 质量函 数和亮 度函数 
测量 的不确 定性或 者不完 备性， 该 方法的 系统误 差很难 估计。 此外， 针对任 何单个 
黑洞这 个方法 就无法 应用。 

从 M87 星系观 测到的 高能伽 马射线 的快速 光变可 以推测 其高能 伽马射 线来自 
于 离黑洞 很近的 区域， 而如果 该黑洞 不是快 速旋转 的话， 其周 围的低 能辐射 光子场 
就 会和高 能伽马 射线光 子发生 作用， 导 致高能 伽马射 线被严 重衰减 而无法 被观测 
到， 因此可 以推测 M87 星系 中心的 超大质 量黑洞 是高度 自转的 [13]。 此方法 显然只 
能应用 于极少 的黑洞 吸积 系统。 

如果 黑洞周 围的辐 射的图 像能够 被精确 观测到 ，那 么就能 够通过 图像上 面看到 
的黑洞 对辐射 区域的 遮挡产 生的阴 影推测 吸积盘 辐射的 区域、 甚至能 够测量 到黑洞 
的 视界的 半径， 因此能 够提供 黑洞的 自转参 数的精 确和直 接的计 算[14]。 在 可以预 
见的 将来， 该 方法可 能只能 用来测 量银河 系中心 的超大 质量的 黑洞的 自转， 因为对 
于其他 的黑洞 很 难获得 需要的 观测 数据。 

3. 结束语 

经 过最近 10 年 的快速 发展， 已经 发展了 几种测 量黑洞 自转的 方法。 但 是对单 
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个黑洞 自转测 量的普 遍适用 的方法 仍然局 限于吸 积盘连 续辐射 谱和反 射谱的 拟合， 
而 需要的 数据只 能来源 于空间 X 射线 望远镜 的最高 精度的 观测。 目 前比较 精确和 
可靠地 测量到 自转的 黑洞仍 然屈指 可数， 而且主 要是黑 洞双星 中和附 近的活 动星系 
核中的 黑洞。 未来几 年国际 上将有 几个新 的空间 X 射线 望远 镜发射 运行， 预计将 
有更多 的活动 星系核 中的黑 洞的自 转参数 被精确 测量， 这对 于我们 理解黑 洞的演 
化、 喷流的 产生以 及黑洞 和周围 环境的 相互作 用将有 很大的 推动。 
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如何测 量黑洞 的 质量? 


How  to  Measure  the  Mass  of  a  Black  Hole? 


黑洞是 宇宙中 神秘而 又常见 的天体 。它 既是 大质量 恒星演 化到晚 期经过 超新星 
爆 发后的 最可能 产物， 又存 在于几 乎我们 所发现 的每个 星系和 类星体 中心。 前者我 
们 称之为 恒星级 黑洞， 质量在 3 〜 20 个太 阳质量 之间； 后者我 们称之 为超大 质量黑 
洞， 质量 在上百 万到几 十亿太 阳质量 之间。 目前， 一些 天文观 测显示 宇宙中 还可能 
存 在一类 质量在 几千到 几万太 阳质量 之间的 中等质 量黑洞 。对 这些不 同质量 的黑洞 
的研 究已成 为当今 天体物 理研究 的热点 之一。 

众 所周知 ，黑 洞只有 三个描 述其本 身物理 性质的 参数， 即质量 、角 动量和 电荷。 
而因为 宇宙的 电中性 ，天 体物理 研究中 的黑洞 通常只 有前两 个参数 。不转 的黑洞 (角 
动量 为零) 被称为 史瓦西 黑洞； 而转动 的黑洞 则被称 为克尔 黑洞。 在 描述黑 洞的参 
数中， 毫无疑 问质量 是其最 重要的 参数。 在天体 物理研 究中如 何准确 地测量 黑洞的 
质 量已成 为研究 黑洞天 体物理 的重要 内容。 黑 洞虽然 自身不 发光， 但 它具有 的强大 
引力会 对其周 围物质 或天体 的运动 产生巨 大影响 ，而通 过测量 这些黑 洞附近 物质或 
天体的 运动就 有助于 我们来 测量黑 洞的质 量[1]。 

对恒星 级黑洞 而言， 天文学 家们观 测发现 他们通 常存在 于发出 X 射线 的双星 
系 统中。 著名的 天鹅座 X-1， 就是我 们银河 系内恒 星级黑 洞的一 个典型 代表。 这些 
X 射线 双星系 统除黑 洞外， 还有 一颗与 之相互 绕转的 恒星， 称为 伴星。 伴星 表面的 
物质因 为受到 黑洞强 大的引 力作用 而脱离 伴星流 向黑洞 ，并在 黑洞周 围形成 一个发 
光的吸 积盘。 在最 靠近黑 洞的吸 积盘内 区温度 最高， 可发出 强烈的 X 射线 辐射。 
而伴星 作为一 颗普通 恒星， 则 主要发 出光学 波段的 辐射。 在 光学波 段观测 X 射线 
双星， 通常我 们观测 到的主 要是来 自伴星 的光学 辐射。 由于伴 星和黑 洞是相 互绕转 
的， 所 以伴星 的位置 并不是 固定不 变的。 天文学 家们通 过精细 的观测 发现， 伴星在 
视 线方向 上会来 回运动 ，此 运动会 导致伴 星光谱 中的谱 线由于 多普勒 效应而 偏离原 
有 波长。 通过 对伴星 光谱的 精密测 量天文 学家会 得出伴 星沿视 向方向 运动的 速度， 
即视向 速度。 连 续的光 谱观测 可给出 X 射线双 星视向 速度的 大小和 轨道运 动的周 
期 ，而 这两个 观测量 在理论 上是与 黑洞和 伴星的 质量以 及观测 者视向 与双星 轨道运 
动平 面法线 的夹角 (称 为视 向角) 密切相 关的。 如 果通过 其他的 天文观 测可给 出视向 
角 和伴星 质量的 大小， 那么我 们就能 通过视 向速度 的测量 准确地 计算出 X 射线双 
星 系统中 黑洞的 质量。 目 前天文 学家们 已经通 过这种 动力学 方法测 量了银 河系内 
20 多颗 X 射线 双星中 的黑洞 质量， 其质量 范围为 3 〜 20 个太 阳质量 [2] (图 1)。 由于 
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其质量 已超过 中子星 的质量 上限， 因此 可以确 认这些 天体为 恒星级 黑洞。 最 近类似 
的 观测研 究已推 广到近 邻星系 M33 中的 X 射线 双星 系统， 发 现其中 也存在 恒星级 
黑洞 [3]。 

20 
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图 1  17 个 银河系 内黑洞 X 射线双 星的黑 洞质量 测量值 ，取自 文献 [4]。 数 据来自 文献 [2]。 

质量在 百万个 太阳质 量以上 的超大 质量黑 洞已被 普遍认 为存在 于星系 和类星 
体的 中心。 对近 邻的一 些星系 (包 括银河 系)， 天文 学家们 在过去 20 多年里 利用哈 
勃太空 望远镜 和地面 大型的 光学及 红外望 远镜进 行了大 量观测 ，发现 了这些 星系中 
心 的恒星 运动。 通过测 量这些 恒星的 运动速 度和其 离星系 中心的 距离， 可以 计算出 
星 系中心 很小尺 度内的 质量， 这些 质量是 如此之 大只可 能来源 于星系 中心的 黑洞。 
类似这 种恒星 动力学 的方法 ，天文 学家还 可以通 过测量 星系中 心的电 离气体 和水脉 
泽 发射源 的运动 速度和 位置， 得到星 系中心 黑洞的 质量。 目前 利用这 三种动 力学方 
法， 天文学 家们已 测量了  40 多个近 邻星系 (包 括银 河系) 中心黑 洞的质 量[5]。 我们银 
河系的 中心黑 洞质量 约为四 百万太 阳质量 ，其他 近邻星 系中心 的黑洞 质量也 都在几 
百万到 几十亿 太阳质 量之间 。这些 观测暗 示可能 每一个 星系的 中心都 存在超 大质量 
黑洞。 后续的 研究还 发现星 系中心 的黑洞 质量与 星系核 球质量 及核球 内恒星 的弥散 
运 动速度 (也 称速度 弥散) 有非常 好的相 关性， 这 显示黑 洞与星 系的演 化之间 存在密 
切的物 理关联 [6,7]。 

大多 数近邻 星系都 是不活 动的正 常星系 ，其 发光主 要来自 于星系 中的数 十亿颗 
恒星 。在宇 宙中还 存在许 多活动 星系核 ，它 们通常 比正常 星系要 亮几百 到几十 万倍， 
而这些 光不是 来自于 恒星， 而是 从落向 中心超 大质量 黑洞的 气体发 出的。 我 们所熟 
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知的 类星体 就是这 些活动 星系核 的一个 子类。 由于这 些活动 星系核 的中心 太过明 
亮， 我 们无法 直接观 测到围 绕黑洞 附近的 恒星和 气体的 运动， 因此不 能用上 面提到 
的 动力学 方法来 测量这 些活动 星系中 心的黑 洞质量 。但 这些活 动星系 核的光 谱中许 
多都 有宽发 射线， 人们相 信这些 宽发射 线来自 于离 黑洞几 光天到 几光月 (分 别对应 
于光 走几天 到几月 的 距离) 的 宽发射 线区。 利用 对这些 宽发射 线强度 和来自 黑洞附 
近的连 续谱辐 射强度 的长期 测量， 我们可 以得出 宽发射 线强度 变化相 对于连 续谱强 
度变化 的时间 延迟。 由这一 时间延 迟我们 可计算 出宽发 射线区 离中心 黑洞的 距离。 
而 通过测 量宽发 射线的 谱线宽 度我们 可推算 出宽发 射线区 的运动 速度。 因此， 利用 
宽发 射线区 的距离 和运动 速度， 我 们能够 计算出 这些活 动星系 核的中 心黑洞 质量。 
目前 利用这 一方法 (被 称为反 响映射 法)， 天文学 家们已 测量了  40 多 个活动 星系核 
的中心 黑洞质 量[8,9]。 但对 绝大多 数活动 星系核 而言， 我们不 可能对 它们进 行长期 
的 光谱观 测从而 利用反 响映射 法来得 出它们 的黑洞 质量。 不过， 从对 40 多 个活动 
星系 核的反 响映射 法测量 中天文 学家们 总结出 了活动 星系核 宽发射 线区距 离与连 
续 谱光度 及宽发 射线光 度之间 的经 验关系 [9ac)] ， 利 用这些 经验关 系我们 就可以 从对其 
他活 动星系 核的一 次光谱 观测中 估算出 宽发射 线区的 距离， 并 从宽发 射线宽 度推算 
出宽 发射线 区运动 速度， 从而 就能够 计算出 这些活 动星系 核的中 心黑洞 质量。 对那 
些没 有宽发 射线的 活动星 系核， 我 们也可 以通过 测量它 们光谱 中来自 寄主星 系的吸 
收线来 推算核 球速度 弥散， 再利用 黑洞质 量与其 星系核 球速度 弥散的 经验关 系来得 
到这些 活动星 系核的 黑洞质 量[11]。 对活动 星系核 黑洞质 量的估 算发现 其质量 范围也 
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图 2  —些活 动星系 核黑洞 质量分 布的直 方图， 上 图为高 频峰值 BL  Lac 天体， 

下 图为低 频峰值 BL  Lac 天体 [12]。 
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在几 百万到 几十亿 太阳质 量之间 (图 2)， 这与近 邻正常 星系的 黑洞质 量范围 一致。 

尽 管过去 20 多 年里在 恒星级 黑洞和 超大质 量黑洞 的质量 测量上 都取得 了巨大 
进展， 但仍 存在许 多有待 解决的 问题。 目 前的黑 洞质量 测量还 有很大 的不确 定性， 
误差一 般也都 较大， 还需要 利用更 大的望 远镜进 行更多 精细的 观测。 尤其对 遥远的 
星 系和类 星体， 目前 我们还 只能利 用对近 邻星系 的黑洞 测量总 结得出 的一些 经验关 
系来 估算它 们的中 心黑洞 质量。 但是， 这 些近邻 宇宙中 得到的 关系是 否就能 用于遥 
远的 宇宙？ 这些 关系是 否存在 宇宙学 演化？ 对这 些问题 我们仍 然没有 答案。 此外， 
如 果宇宙 中确实 存在中 等质量 黑洞， 我们有 无办法 准确测 量它们 的黑洞 质量？ 显 
然， 这 些问题 仍有待 于我们 今后进 一步去 探索。 
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中等质 量黑洞 的形成 

Formation  of  Intermediate-Mass  Black  Holes 


黑洞 是宇宙 中最简 单也是 最奇特 的天体 。它 们的存 在形式 目前比 较确定 的是在 
银河系 中发现 的恒星 级黑洞 (质 量约 5 〜 20 个太阳 质量) 和在很 多河外 星系中 发现的 
超大质 量黑洞 (质 量约 106 〜 101() 太阳质 量)。 目前 有越来 越多的 证据表 明在宇 宙中可 
能 还存在 质量在 102 〜 104 太阳 质量的 中等质 量黑洞 [1]。 中等质 量黑洞 如果在 宇宙中 
确实 存在， 将 填补恒 星级黑 洞和超 大质量 黑洞在 质量分 布上的 空缺， 对天体 物理的 
影响是 十分巨 大的， 但中 等质量 黑洞是 如何形 成的？ 对这 个问题 的回答 还很不 明朗。 


星系 M101 中 的极亮 X 射线源 中或许 藏有中 等质量 黑洞， 取自 

http:  //chandra.  harvard,  edu/  photo/ 。 

首先， 假 设中等 质量黑 洞起源 于恒星 坍缩， 那么恒 星的初 始质量 必须至 少和中 
等质 量黑洞 一样。 理 论和观 测研究 表明， 这样的 恒星在 目前的 宇宙中 不可能 产生中 
等质 量黑洞 m。 首先， 在星云 坍缩成 恒星的 过程中 通过金 属线的 冷却， 温度 降低， 
金 斯质量 下降， 因而星 云会分 裂成质 量小于 100 太阳 质量的 团块。 其次， 恒 星质量 
的增 加是通 过吸积 物质完 成的， 但大 质量恒 星的辐 射压力 足以吹 走外界 物质， 或者 
通 过脉动 不稳定 性抛射 物质。 第三， 即使质 量超过 200 太阳质 量的恒 星可以 形成， 
在 恒星演 化阶段 也会通 过星风 等方式 流失大 量物质 ，使 得在演 化末期 最终遗 留的致 
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密天体 质量远 小于恒 星初始 质量。 目前在 银河系 内发现 的最重 的恒星 质量在 100 〜 
200 太阳 质量， 并且正 在发射 强烈的 星风。 恒星 演化理 论研究 表明， 即使是 这样的 
大质量 恒星， 其 产生的 黑洞质 量也不 会超过 20 太阳 质量， 这与观 测到的 X 射线双 
星中的 黑洞质 量是一 致的。 因此中 等质量 黑洞不 可能是 由当前 的恒星 坍缩直 接形成 
的， 它 们要么 形成于 早期宇 宙中， 要么先 形成于 恒星级 黑洞， 然后通 过其他 方式获 
得 了绝大 部分的 质量。 

在 宇宙演 化的初 始阶段 ，第一 代的恒 星和星 云的化 学组成 主要是 原初的 氢和氦 
元素 ，金 属丰度 非常低 。星云 的冷却 是通过 分子氢 的转动 跃迁而 不是金 属线进 行的， 
温度 可以比 银河系 中的分 子云高 很多， 相 应的金 斯质量 也要大 得多， 因此星 云可以 
坍 缩形成 质量达 到成百 上千太 阳质量 的恒星 。由 辐射压 力所导 致的脉 动不稳 定性和 
星 风强度 也大为 减缓， 因而在 恒星演 化过程 中几乎 不损失 质量。 但并 不是所 有的第 
一 代恒星 都可以 形成中 等质量 黑洞。 研 究表明 只有当 初始质 量超过 250 太 阳质量 
时， 恒星才 可以直 接坍缩 形成黑 洞[3]。 这 样的中 等质量 黑洞形 成后将 在星系 晕中漫 
游， 吸 积周围 的星际 物质， 但通常 产生的 X 射线辐 射十分 微弱， 除 非它们 恰好进 
入到一 个富含 大质量 恒星的 恒星形 成区。 显然， 通过第 一代恒 星产生 的中等 质量黑 
洞的 数目取 决于第 一代恒 星的形 成率和 初始质 量函数 ，即 初始质 量大于 200 太阳质 
量 的恒星 在所有 恒星中 所占的 比例。 而目前 对这两 个问题 还很不 清楚。 

如果 中等质 量黑洞 起源于 一个质 量较小 的种子 (黑 洞或恒 星)， 那 么这个 过程几 
乎不可 能通过 吸积星 际物质 (如分 子云) 来 完成， 因为 它所需 要的时 标长达 几十亿 
年， 远超 过分子 云的寿 命或黑 洞在分 子云中 的停留 时间。 因此， 通过 俘获一 个恒星 
来吸 积恒星 物质或 与恒星 (包 括致 密星) 发生 碰撞并 合成为 一种更 为实际 的途径 ，尤 
其 是后者 的效率 更高。 由于恒 星或致 密星的 质量远 小于中 等质量 黑洞的 质量， 这样 
的 碰撞过 程必定 要发生 多次。 在星 系盘中 恒星之 间的碰 撞几率 极低， 只有在 致密星 
团中才 有可能 发生恒 星的多 次碰撞 和并合 过程。 这 样的星 团可以 是年轻 星团， 其中 
大 质量恒 星的相 互作用 占主导 地位， 也可 以是年 老的球 状星团 ，其中 致密星 的相互 
作用则 更加重 要[4]。 

星 团是包 含大量 成员星 并通过 引力束 缚的恒 星系统 。在星 团核心 处恒星 分布得 
最为 密集， 恒 星的数 密度向 外逐渐 减小。 由于星 团包含 了不同 质量的 恒星， 大质量 
的恒星 (包括 双星， 在 动力学 上它们 可以作 为单星 处理) 运动得 较慢， 在引力 作用下 
更 容易下 落到星 团中心 区域。 在 致密的 星团核 心区， 大质量 恒星、 双 星之间 的相互 
碰 撞相当 频繁。 虽然 三体碰 撞的过 程十分 复杂， 通常的 结果是 原来密 近的双 星系统 
会变 得更加 密近， 并且 新形成 的双星 往往包 含了。 三颗星 中质量 较大的 两颗。 当星团 
核心 和边界 处的恒 星密度 比达到 一个临 界值， 其核心 会发生 坍缩。 

在 年轻的 致密星 团中， 大质量 恒星可 能还处 在主序 阶段， 具 有较大 的体积 ，同 
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时集 中分布 在星团 的核心 区域， 因 而具有 较大的 碰撞和 并合的 概率。 最近的 数值计 
算 发现， 如果 星团核 心发生 坍缩， 大 质量恒 星就可 能和其 他恒星 发生多 次并合 过程， 
最 终形成 一个质 量极大 (超 过几 百太阳 质量) 的 恒星。 它可以 迅速耗 尽内部 的核燃 
料， 坍缩成 为一个 中等质 量黑洞 [5]。 这个 模型要 求星团 在大质 量恒星 演化前 发生坍 
缩。 目前绝 大部分 关于星 团动力 学的研 究假设 星团中 的成员 星都是 单星， 没 有考虑 
星团中 原始双 星系统 的存在 对动力 学作用 的影响 ，而这 种影响 的效果 到底有 多大还 
很不 清楚。 此外， 通过 双星碰 撞形成 的更大 质量恒 星是否 能稳定 存在， 以及 碰撞过 
程中有 多少物 质流失 也是有 待仔细 探讨的 问题。 

在 年老的 球状星 团中大 部分恒 星的质 量都小 于大质 量恒星 死亡后 的残骸 —— 
中 子星和 黑洞的 质量， 但由 于这些 致密星 的体积 很小， 发生直 接相互 碰撞的 概率很 
低。 不过， 如果致 密星组 成了密 近双星 系统， 通 过与其 他致密 星的碰 撞可能 会导致 
轨道 收缩， 从而 在引力 辐射的 作用下 在有限 的时间 内发生 并合。 问题 是碰撞 一方面 
会 导致双 星轨道 收缩， 另一 方面也 会使双 星整体 得到一 个更大 的运动 速度， 这个速 
度有 可能超 过星团 的逃逸 速度。 这样 致密星 双星的 并合将 发生在 星团的 外面， 当然 
不 可能再 有新的 碰撞来 产生下 一步的 并合。 不 过近年 来的一 些研究 发现， 初 始的双 
星中如 果含有 一颗质 量超过 50 个太阳 质量的 黑洞， 它 较大的 惯性有 可能使 它维持 
在星 团内， 进行多 次的碰 撞和并 合事件 [6]。 但发 生这样 相互作 用的可 行性和 概率大 
小还需 要仔细 研究。 

即 便通过 上述机 制可以 在星团 内形成 中等质 量黑洞 ，如何 观测到 它们？ 最可行 
的 途径是 黑洞通 过动力 学相互 作用， 如潮汐 俘获、 碰撞交 换等， 与另 外一颗 正常恒 
星组成 双星系 统并发 生物质 交流， 产生 明亮的 X 射线 辐射。 不过， 现有的 数值计 
算工作 在中等 质量黑 洞双星 形成概 率的研 究结果 往往相 互矛盾 [7]。 因此， 在 观测和 
理论 上更加 深入细 致地研 究中等 质量黑 洞的形 成机制 和观测 效应是 十分必 要的。 
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Coupling  of  Accretion  with  Jet  in  Black  Hole  Systems 


1.  天体 物理中 的吸积 与喷流 

致 密天体 (白 矮星、 中 子星和 黑洞) 对 其周围 物质的 吸积过 程是一 种释放 引力能 
的有效 机制， 它被 广泛用 来解释 X 射线 双星、 激变 变星、 活动 星系核 的高能 辐射。 
1969 年 Lynden-Bell 首次用 黑洞吸 积解释 了类星 体的能 量机制 [1]。 另一 方面， 天文观 
测发 现喷流 (外 流) 普遍 存在于 一部分 X 射线 双星、 年青恒 星以及 活动星 系核之 中[2]。 
吸积与 喷流看 似两个 相反的 物理过 程：物 质通过 吸积进 入致密 天体， 而通 过喷流 (外 
流) 离 开致密 天体， 二 者之间 是否存 在某种 关联？ 天体系 统中的 喷流是 如何产 生的， 
又是 如何准 直的？ 这些问 题一直 是天体 物理学 的重大 疑难。 

普 遍认为 喷流的 形成与 吸积过 程有关 。由于 物质必 须丢失 其多余 的角动 量才能 
吸积 到中心 天体， 因此 吸积过 程必然 伴随物 质的角 动量向 外转移 [3]。 吸积盘 中喷流 
(外 流) 的存 在为转 移物质 的角动 量提供 了天然 通道。 1994 年 Narayan 和 Yi 求解黑 
洞吸积 动力学 方程时 发现， 在径移 主导吸 积流中 Bemcmlli 数 可以取 正值， 这意味 
着喷流 是吸积 过程的 必然结 果[4]。 

类 星体是 一种具 有稳定 喷流的 活动星 系核， 其包 含的黑 洞质量 为太阳 质量的 
106 〜 101() 倍。 观 测发现 一部分 黑洞双 星也有 喷流， 其包 含的黑 洞质量 为太阳 质量的 
10 倍 左右。 1998 年 Mirabel 和 Rodrigues 对 类星体 和黑洞 双星的 特征进 行比较 研究， 
把有喷 流的黑 洞双星 称为微 类星体 ，这是 因为类 星体和 微类星 体产生 喷流的 物理环 
境非常 相似， 二者 的准直 喷流都 产生于 包围快 速旋转 黑洞的 吸积盘 系统， 如图 1 
所示 [5]。 

2.  驱动喷 流的两 种机制 

对 于黑洞 吸积系 统而言 ，目前 普遍认 可的两 种喷流 的产生 机制都 与大尺 度磁场 
有关， 它们是 通过大 尺度磁 场提取 黑洞转 动能的 Blandford-Znajek 机制 [6] 和 提取吸 
积 物质引 力能的 Blandford-Payne 机制 [7] (以下 分 别简称 BZ 机制和 BP 机 制)。 
Blandford 讨论了 黑洞吸 积系统 中不同 类型的 磁场的 作用， 如图 2 所示 [2]。 其中磁 
力线 1 是吸积 盘内部 的小尺 度磁场 ，它导 致吸积 物质的 角动量 沿着盘 的径向 向外转 
移； 磁力线 2 是附着 于吸积 盘面的 小尺度 磁场， 其作用 是通过 磁重联 对盘冕 加热。 
磁力线 3 连 接吸积 盘和遥 远的天 体物理 负载； 磁力线 4 和 5 分 别把吸 入区和 吸积盘 
内区 与黑洞 视界面 联系在 一起； 磁力线 6 和 7 分 别把黑 洞视界 面和吸 入区与 遥远的 
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天体 物理负 载连接 起来。 


类星体 


微 类星体 


图 1 类星体 (左) 和微 类星体 (右) 的 准直喷 流产生 于相似 的物理 环境： 旋转 黑洞和 吸积盘 [5]。 

上述 磁力线 代表黑 洞吸积 盘中不 同类型 的磁场 ，其 中对驱 动喷流 有直接 贡献的 
是 磁力线 3,  6 和 7, 他 们代表 驱动喷 流的两 种能量 机制： 磁力线 3 对应于 BP 机制， 
磁力线 6 和 7 对应于 BZ 机制。 BP 机制驱 动喷流 的能量 来源于 吸积物 质的引 力能， 
BZ 机制驱 动喷流 的能 量来源 于黑 洞的转 动能。 

3. 吸 积与喷 流的耦 合关系 

从物质 流动方 向看， 吸 积与喷 流是两 个相反 的物理 过程。 理论与 观测表 明这两 
种过程 有密切 的耦合 关系， 而且磁 场在其 中扮演 了极其 重要的 角色。 以下我 们从理 
论 和观测 两个方 面给予 初步的 分析。 

3.1  理 论思考 

(1)  旋转黑 洞及其 周围的 吸积盘 为大尺 度磁场 的存在 提供了 理想的 环境。 由于 
吸 积盘物 质是等 离子体 ，围 绕吸积 盘的环 向电流 可能是 吸积盘 上大尺 度磁场 的起源 
之一。 另 一种可 能的起 源来自 吸积过 程带入 吸积盘 的种子 磁场， 通过 吸积盘 的较差 
旋 转的放 大导致 大尺度 磁场。 

(2)  吸积 盘上的 大尺度 磁场为 BP 机 制提取 吸积等 离子体 的引力 能提供 条件： 
围绕在 磁力线 上的带 电粒子 像串珠 一样沿 着旋转 的磁力 线离心 抛出， 这就是 BP 机 
制驱 动喷流 的能量 来源。 由 于磁场 冻结在 等离子 体中， 大尺度 磁场随 吸积等 离子体 


黑洞 系统中 吸积与 喷流的 耦合 


.  641  • 


1  1  1  1  1  1 

. 3C_273_* 

GBH 

N1275 

°L+T 

i 少 

Sy 

M87A  外 

<  QSO 

Sgr 

Log  M<2 

•• 

•• 分/ 

5<LogM<6 

i  ^GRS  1915+105  6<Log  M<7 

•  ,CygX-l 

8<LogM<8 

9<Log  M<9 
9<Log  M 

20  25  30  35 

0.60  log  Lx+0.78  log  M 

图 3 在参数 空间中 表示的 “黑 洞活动 基本平 面”： 描写了 不同尺 度黑洞 系统的 
射电 光度与 X 射线 光度的 相关性 [8]。 


带 入旋转 黑洞的 视界面 ，为 BZ 机制驱 
动喷流 提供了 条件。 

(3)  通过磁 压平衡 建立黑 洞视界 
面 的磁场 与吸积 盘内区 的磁场 的平衡 
关系， 使 得黑洞 视界面 的磁场 和吸积 
盘内 区的磁 场达到 平衡的 稳定值 。不 
难 理解， 在不同 的吸积 模式中 由于大 
尺 度磁场 的分布 不同， BP 过程和 BZ 
过 程对喷 流的贡 献比例 会有所 不同。 

(4)  另一 方面， BZ 过程和 BP 过 
程 对旋转 黑洞和 吸 积盘的 能量 和角动 
量的 提取必 然会影 响吸积 过程。 旋转 
黑 洞和吸 积盘既 是大尺 度磁场 存在的 
场所， 又是 大尺度 磁场驱 动喷流 的能量 来源。 而 大尺度 磁场既 是喷流 产生和 准直的 
必要 条件， 又 是喷流 转移吸 积物质 角动量 的天然 通道， 因而成 为吸积 过程得 以持续 
的必要 条件。 

3.2  观 测证据 

对 不同尺 度的黑 洞系统 (活动 星系核 和黑洞 双星) 的大量 观测和 样本统 计分析 
表明， 黑 洞系统 的射电 光度与 X 射线光 度之间 满足以 下线性 关系： 

log^  =(0.60!°;U)logZx  +(0.78!S;；j)logM  +  7.33^； 

上式中 h 和 Z/分 别是黑 洞系统 的射电 光度和 X 射线 光度， M 代 表黑洞 质量。 
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这一 关系表 现为参 数空间 中一个 平面， 被称 为黑洞 活动基 本平面 [8]。 通常认 为黑洞 
系统的 X 射线 光度 来自吸 积盘， 射电光 度来自 喷流， 因此黑 洞活动 的基本 平面反 
映了吸 积与喷 流之间 可能存 在一定 的耦合 关系。 

综上 所述， 尽 管黑洞 系统中 吸积与 喷流之 间的耦 合关系 已初见 端倪， 但 仍然存 
在许多 不确定 的因素 (尤 其是 大尺度 磁场的 起源及 其在喷 流产生 与准直 方面的 作用) 
有待 于在不 同尺度 黑洞系 统的多 波段观 测的基 础上作 进一步 的深入 研究。 
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1.  引言 

传统上 组成大 质量双 黑洞的 两个黑 洞分别 都是几 十万倍 到几十 亿倍太 阳质量 
之间的 超大质 量黑洞 。但随 着人们 对大质 量黑洞 和大质 量双黑 洞的形 成和并 合过程 
认 识的不 断深入 ，现 在把质 量在几 百倍至 几万倍 太阳质 量的中 等质量 黑洞以 上的黑 
洞 组成的 双黑洞 都称为 大质量 双黑洞 。在 大质量 双黑洞 系统的 研究中 还包括 由三个 
或更 多个质 量大质 量黑洞 组成的 系统。 星 系核内 恒星级 黑洞、 中 子星、 白矮 星甚至 
恒星 在螺旋 式落入 超大质 量黑洞 (极 端质 量比螺 旋向内 天体， 简称 EMRIs) 过 程中产 
生的引 力波辐 射是目 前计划 中 的引力 波探测 器探 测重要 的引力 波 辐射源 ，是 目前研 
究 大质量 双黑洞 问题所 关注的 热点问 题之一 。由 于这类 天体的 形成和 演化与 普通大 
质量黑 洞明显 不同， 因此这 里介绍 的大质 量双黑 洞不包 括这类 天体。 严格意 义上双 
黑洞是 指黑洞 之间自 引力主 导运动 的系统 。由于 大质量 双黑洞 系统在 形成过 程中不 
断 演化的 特殊性 ，因 此人们 有时把 束缚于 同一个 星系中 的两个 大质量 黑洞都 称为大 
质量双 黑洞。 对大质 量双黑 洞进行 观测和 理论研 究将直 接检验 冷暗物 质宇宙 学模型 
星系形 成和演 化理论 ，而对 其并合 时产生 的强引 力波爆 发的探 测则直 接检验 广义相 
对 论在极 端条件 下的适 用性并 精确测 量黑洞 的质量 和自旋 。大 质量双 黑洞是 在建中 
的 引力波 探测器 激光干 涉仪空 间天线 (简称 LISA)[1] 以及 正在 进行中 的引力 波探测 
计划 脉冲星 时变阵 (简称 PTA) 的 主要科 学探测 目标。 

2.  大质量 双黑洞 的形成 和并合 

大量 的观测 表明， 星 系相互 作用和 并合是 一个很 普遍的 现象。 根 据现在 流行的 
冷 暗物质 宇宙学 星系等 级形成 理论， 星系 形成是 一个等 级集成 过程， 我们今 天看到 
的普通 星系由 较小星 系通过 频繁多 次的相 互作用 和并合 形成。 1980 年， Begelman 
等 [2] 理论分 析研究 指出， 如果并 合的两 个星系 中心分 别存在 大质量 黑洞， 那 么星系 
的并合 将形成 大质量 双黑洞 。他们 认为大 质量双 黑洞很 可能是 许多具 有螺旋 形结构 
射电喷 流活动 星系核 中黑洞 自转轴 进动的 原因。 随着对 正常星 系核和 活动星 系核中 
黑洞质 量的准 确测量 ，人们 发现几 乎所有 普通星 系和活 动星系 核中心 都存在 超大质 
量 黑洞， 并且 这些黑 洞的质 量与星 系核结 构具有 紧密相 关性。 因此超 大质量 黑洞的 
形 成和增 长与星 系的形 成和演 化紧密 相关。 研究 表明， 在宇 宙红移 大约在 10 〜 20, 
第一 代大质 量恒星 死亡或 者暗物 质晕自 身坍 缩时， 在大 质量暗 物质晕 中心形 成质量 
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大 约几百 倍太阳 质量或 以上的 中等质 量黑洞 ，然 后随着 暗物质 晕之间 的相互 作用和 
并合， 暗物质 晕中的 星系也 发生相 互作用 和并合 并最终 导致大 质量双 黑洞的 形成和 
并合 [3]。 

大质量 双黑洞 在星系 中的演 化大致 分为四 个阶段 (如图 1)[2]:(1) 在星系 并合之 
初 黑洞间 距大约 kpc 尺 度时， 每个 大质量 黑洞周 围包围 着致密 星团， 此时两 大质量 
黑洞 在强动 力学摩 擦作用 下在动 力学摩 擦时标 ?rf/=|r#| 内 旋转沉 向星系 中心； （2) 当 
黑洞 之间距 离减小 到大约 10  pc 时， 双黑洞 运动由 黑洞之 间引力 主导， 大质量 
双黑洞 形成； 大 质量双 黑洞在 动力学 摩擦的 作用下 继续沉 向星系 中心， 同时 越来越 
多的 恒星通 过与双 黑洞的 三体散 射作用 在动力 学时标 内获得 逃逸速 度并高 速离开 
星系； （3) 当双 黑洞间 距大约 *0.1 〜 lpc 时， 与双黑 洞发生 三体作 用的所 有恒星 
都获得 了逃逸 速度离 开星系 ，这些 逃逸的 恒星在 恒星的 相空间 上分布 于一个 锥状区 
域 恒星 缺失锥 (损失 锥)； 此时 的双黑 洞已变 为坚硬 (hard)。 双黑洞 轨道的 进一步 
坚硬 化时标 ^ 由双黑 洞近邻 恒星通 过两- 两之间 相互作 用的扩 散效应 对损失 锥区的 
填充率 决定。 理论 分析和 AM 本数 值模拟 表明， 在 一个球 对称稳 态星系 核内， 恒星 
对损失 锥的再 填充由 恒星之 间两体 散射过 程决定 ，双黑 洞轨道 由变硬 半径进 一步硬 
化到引 力波辐 射主导 阶段可 能需要 长于宇 宙年龄 —— 宇宙哈 勃时间 ，大 质量 双黑洞 
于是 不能走 到并合 阶段， 这 称为大 质量双 黑洞演 化中的 “pc 尺度难 题”； （4) 当星 
系核 中的大 质量双 黑洞因 为某些 其他物 理过程 的存在 而有效 硬化到 轨道间 距大约 


图 1 大质量 双黑洞 在间距 r 处典 型演化 时间随 r 的变化 (摘自 文献 [2])。 
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10_3pc 时， 双黑 洞因引 力波辐 射带走 能量和 角动量 而在引 力波辐 射时标 内迅速 
并合， 并在最 后阶段 产生强 引力波 暴发， 形 成更大 的单一 黑洞。 最近 广义相 对论数 
值模拟 上取得 的突破 性进展 表明， 因黑洞 自旋、 轨道 托率、 黑 洞之间 质量差 异等因 
素导 致的双 黑洞系 统引力 波辐射 的不对 称性使 引力波 辐射在 带走能 量和角 动量的 
同时还 可带走 显著的 动量。 引力波 带走动 量能使 并合后 的黑洞 因火箭 效应可 获得一 
个最 高可达 4000km/s 的反冲 速度。 这种 引力波 反冲效 应有可 能会使 星系核 中的大 
质量黑 洞冲出 星系。 

3. 未解 决的热 点问题 

(1)  大 质量双 黑洞的 演化与 pc 尺度 难题： 恒 星动力 学过程 

当 星系核 恒星球 对称分 布时， 大 质量双 黑洞演 化存在 pc 尺度 难题。 但 星系核 
内 可能存 在三轴 结构、 大质量 分子云 团块、 星团 以及核 球旋转 等非球 对称子 结构， 
这些 结构能 改变和 增强双 黑洞与 恒星环 境的相 互作用 [4]。 计算 表明， 当星系 核中的 
非球 对称结 构超过 一定程 度时， 能使 大质量 双黑洞 轨道在 有限时 间内由 pc 尺度硬 
化到 i(r3pc， 双 黑洞然 后在引 力波辐 射主导 下快速 并合。 然而 详细的 计算需 要大粒 
子数的 AM 本数值 模拟， 而目前 AM 本数值 计算所 采用的 粒子数 还远不 足以明 确回答 
此问题 。同 时当 大质量 双黑洞 演化到 变硬时 ，星系 核中存 在什么 样的非 球对称 结构、 
它们的 分布比 如何、 对 大质量 双黑洞 演化的 影响程 度等都 需要进 一步的 研究。 

(2)  大 质量双 黑洞的 演化与 pc 尺度 难题： 气 体动力 学过程 

当 富气体 星系并 合时， 星 系核中 会存在 大量的 气体， 大质 量双黑 洞通过 与这些 
气体相 互作用 而交换 角动量 。然而 大质量 双黑洞 与气体 相互作 用与演 化需要 完成从 
kpc 尺度到 UT3 pc 尺 度的跨 至少六 个数量 级的、 三维流 体动力 学数值 模拟， 目前的 
计算能 力还不 能完成 这样的 计算。 目 前分段 进行的 初步从 kpc 尺度 pc 尺度 的流体 
力学数 值模拟 表明， 大 质量双 黑洞能 在大约 几千万 年时间 到几亿 年时间 之间由 kpc 
尺 度快速 演化到 pc 尺度 [5]。 这是 在计算 中没考 虑恒星 形成情 形下的 结论， 进一步 
的研究 需要考 虑恒星 形成的 影响。 在 pc 尺度到 1(T3 pc 尺度 之间， 二 维简化 模型的 
流 体动力 学数值 模拟的 初步结 果表明 ，在 很多情 况下与 流体的 相互作 用仍不 能克服 
pc 尺度 困难。 然而 完全回 答这个 问题， 需要三 维流体 动力学 数值模 拟结合 星系形 
成 和演化 理论、 恒星 形成和 演化理 论作进 一步的 研究。 在更小 pc 尺 度上， 大质量 
双黑 洞与黑 洞吸积 盘的相 互作用 能有效 转移走 双黑洞 轨道角 动量从 而双黑 洞快速 
并合。 在引 力波辐 射主导 阶段， 双黑洞 对吸积 盘的作 用切割 吸积盘 内区， 导 致双黑 
洞并 合时以 及之后 一段时 间内， 黑 洞吸积 盘内区 消失， 导致黑 洞吸积 暂时性 停止。 

(3)  大质量 双黑洞 质量、 自旋角 动量、 轨道椭 率在星 系核内 的演化 

双黑洞 质量及 其比值 、角 动量 大小及 方向以 及轨道 椭率等 的演化 对双黑 洞轨道 
演化 有重要 影响， 同时决 定双黑 洞并合 时产生 的引力 波辐射 模式、 频 率以及 引力波 
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辐 射反冲 速度等 。目 前对双 黑洞轨 道的椭 率演化 的计算 在用不 同方法 研究组 之间结 
果差别 明显， 需要进 一步的 研究。 

(4)  星系形 成等级 集成理 论的大 质量双 黑洞形 成和并 合历史 

Volonteri 等 [3] 在基于 暗物质 晕等级 集成理 论计算 了大质 量双黑 洞的形 成和并 
合历 史时， 假 设在暗 物质晕 完成并 合时， 星系也 完成并 合并且 大质量 双黑洞 已处于 
pc 尺度 的坚硬 状态， 同 时还对 双黑洞 的吸积 历史作 了极端 简化。 随 着我们 对星系 
形 成等级 集成与 星系并 合过程 、大 质量双 黑洞在 星系核 中的硬 化和吸 积历史 等理解 
的显著 深入， 需要 对大质 量双黑 洞形成 和并合 真实历 史作进 一步的 研究。 

(5)  大质量 双黑洞 的观测 研究： 气体丰 富环境 

对气体 丰富环 境中大 质量双 黑洞的 探测在 直径检 验检验 星系形 成等级 集成理 
论的 同时， 还为研 究大质 量双黑 洞与星 系核环 境相互 作用、 黑 洞活动 特性等 提供观 
测 依据。 目前 已有的 认为起 源于双 黑洞的 观测按 双黑洞 的间距 由大到 小有： ①在 
极亮红 外星系 (如 NGC6240) 中成 像观测 得到的 X 射线 双活动 星系核 [6] ，② 有双宽 
发 射线或 窄发射 线系统 的活动 星系核 ，③ 有螺旋 形结构 的射电 喷流方 向周期 性进动 [2] 
和加速 进动， ④某 些活动 星系核 的准周 期光学 光变， ⑤ X 形射 电星 系中方 向稳定 
的射 电喷流 方向的 快速改 变等。 然而， 除对大 质量双 黑洞的 X 射线 直接成 像观测 
结果外 ，其他 的观测 特征是 否来自 大质量 双黑洞 以及大 质量双 黑洞如 何产生 这些观 
测 特性等 存在极 大不确 定性， 需要 进一步 的观测 和理论 研究。 

(6)  大质量 双黑洞 的观测 研究： 贫气 体环境 

更多的 大质量 双黑洞 会 形成于 贫气体 的星系 核中。 除在银 河系中 观测到 的从中 
心 高速外 逃的恒 星有可 能来自 大质量 双黑洞 恒星三 体作用 有关外 ，对 于那些 可能存 
在 于普通 星系中 心的大 质量双 黑洞目 前没有 任何观 测证据 。原 因是一 直缺乏 有效的 
探测 方式。 刘等 [7] 最近 提出， 普通 星系中 心处于 休眠状 态的大 质量双 黑洞可 以通过 
观 测它们 中断黑 洞潮汐 撕裂恒 星时产 生的光 变来进 行探测 研究。 

(7)  大质 量双黑 洞并合 及引力 波辐射 反冲效 应的观 测研究 

由于目 前在建 的所有 引力波 探测器 的指向 精度都 在约一 平方度 范围内 ，因 此引 
力波辐 射的电 磁波同 时性观 测在证 认引力 波源上 就具有 关键性 的重要 意义。 目前有 
关双黑 洞可观 测特性 的研究 主要集 中在讨 论大质 量双黑 洞引力 波辐射 并合过 程中、 
并合完 成后因 引力波 反冲效 应等可 能产生 的电磁 波辐射 上。在 大量的 理论预 言需要 
观测 验证的 同时， 目 前已有 部分电 磁波辐 射观测 特征认 为可能 与大质 量双黑 洞并合 
过程有 关：① 具有 双射电 瓣-双 射电瓣 结构的 射电星 系中喷 流间歇 性中断 [8] ，②类 
星体中 宽发射 线系统 相对于 窄发射 线系统 具有多 普勒蓝 移[9]。 还有一 种观点 认为， X 
形射 电星系 中射电 喷流方 向的快 速改变 也可能 与大质 量双黑 洞的并 合有关 [1°]。 部 
分椭 圆星系 中心存 在的恒 星光度 缺失有 可能是 贫气体 星系并 合形成 的大质 量双黑 
洞通 过三体 散射恒 星到达 并合时 形成。 
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微 类星体 

Microquasars 

类 星体是 一种光 度极高 、距 离我们 遥远的 一类奇 异天体 。它 的谱线 和恒星 类似， 
但具有 很大的 红移， 所 以称它 们为类 星体。 目前认 为类星 体是一 类活动 星系核 
(AGN), 其 中心是 一颗超 大质量 黑洞， 星 系周围 的物质 在黑洞 强大引 力作用 下向黑 
洞靠近 并在黑 洞周围 形成吸 积盘， 一部分 物质通 过吸积 盘落入 黑洞， 另一部 分以接 
近光 速的速 度沿垂 直吸积 盘的方 向向两 极喷射 出去。 早在 1979 年 Bruce  Margon 等 [1] 
就发 现了银 河系内 X 射线 双星 SS  433 具有 喷流， 长时间 以来， 人们 都认为 SS433 
是 银河系 中一个 罕见的 天体， 它和 类星体 的关系 并不是 明显， 因为 SS  433 的喷流 
速 度只有 0.26 倍的 光速， 而 银河系 外的类 星体的 喷流的 速度几 乎接近 光速。 

20 世纪 90 年代， 随着 空间天 文探测 技术的 发展， X 射线 天文卫 星的定 位精度 
越来 越高， 这 样就可 以定出 X 射线 源的 位置， 使得天 文学家 能在其 他波段 (光 学、 
射电和 红外) 对这些 X 射线 源进行 详细的 研究。 1992 年， Felix  Mirabel 和 Luis 
Rodriguez[2] 利用 甚大 阵射电 望远镜 (Very  Large  Array,  VLA) 观测 到了 位于银 河系中 
心区域 X 射线源 1E1740.7-2942 具有双 边准直 喷流， 由 于它和 银河系 外的类 星体在 
形状上 相似， 因此称 之为微 类星体 (microquasar)， 从此揭 开了微 类星体 研究的 序幕。 

微 类星体 是具有 相对论 性射电 喷流的 X 射线 双星。 微类 星体和 类星体 不仅在 
形状上 相似， 它 们也具 有类似 的物理 性质。 假如 X 射线 双星中 的致密 星体为 黑洞， 
那 么微类 星体系 统的参 数的大 小仅和 黑洞质 量的大 小有关 。类 星体和 微类星 体之间 
参 数的区 别如图 1 所示。 

对 于一个 在爱丁 顿吸积 极限下 的黑洞 来说， 最终稳 定吸积 盘的黑 体温度 为：： T  = 
2xlO7(Mx/M0)-1/4K, 那么 我们可 以得出 具有恒 星质量 的黑洞 的微类 星体的 吸积盘 
的 温度为 107K， 而 具有超 大质量 (107 〜 109  M0) 黑洞的 类星体 的吸积 盘的温 度则为 
105K, 这就解 释了为 什么微 类星体 的吸积 盘主要 辐射在 X 射线 波段， 而类 星体则 
在光学 / 紫外 波段。 另一 方面喷 流的典 型尺度 正比于 黑洞的 质量， 那 么在微 类星体 
中 射电喷 流的典 型尺度 的量级 为光年 ，而在 类星体 中则可 以达到 几百万 光年。 另外， 
时标也 和黑洞 的质量 有关， t^Rs/c  =  2GMx/c3^Mx, 那 么在类 星体需 要几年 才能发 
生的现 象在微 类星体 中几分 钟内就 可以发 生了。 在这种 情况下 我们可 以说微 类星体 
是 AGN 和类 星体的 缩微， 我 们可以 更好、 更快 地去了 解发生 在致密 星体附 近的吸 
积 / 喷射 过程。 微 类星体 为我们 理解河 外星系 的超亮 X 射线 源、 伽马 射线暴 长暴以 
及恒星 级黑洞 和中子 星的起 源开辟 了新的 视野。 微类星 体是探 测强引 力场下 广义相 
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图 1 类星 体和微 类星体 的区别 [2]。 

对论 效应的 理想实 验室， 已 经成为 高能物 理和天 体物理 研究的 热点。 

1. 喷 流的物 理属性 

1994 年， Mirabel 和 Rodriguez[3] 首次 在微 类星体 GRS  1915+105 中发现 了视超 
光速 喷流， 所 谓视超 光速就 是由于 多普勒 效应， 使得喷 流看起 来运动 速度超 过了光 
速， 这样 在微类 星体中 也观测 到和类 星体中 类似的 超光速 运动， 再次 证实了 微类星 
体和类 星体之 间的类 似性。 如果 能够观 测到微 类星体 的双边 喷流， 根 据喷流 在天空 
中的视 向运动 (&和//,.) 就可以 得到喷 流运动 的速度 (#=v/c)、 距离 (D) 以及喷 流和视 
线方 向之间 的夹角 (的 之间 的 关系： 

Pco,6  =  ^l. 

A+A- 

通 过以上 两式， 可以定 出距离 的上限 (即 1， 喷 流的速 度为光 速)， Dmax  = 
~r^。 但有 时远离 我们而 去的喷 流由于 多普勒 效应显 得比较 暗弱， 我们 只能观 

测到朝 向我们 运动的 喷流。 

除了 一个特 例外， 目 前只观 测到了 微类星 体喷流 中轻子 (电 子或正 电子) 的同步 
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辐射， 而 关于重 子的直 接信息 却很少 (或 者其 本身就 不含重 子)。 这个 唯一的 特例就 
是 SS  433, 已经 在它的 光学、 红外和 X 射线波 段的光 谱中观 测到了 喷流的 重子成 
分的 存在。 为什么 仅仅在 SS  433 中发 现这样 的发射 线呢？ 其 中一个 可能的 解释就 
是 其他的 喷流中 很少含 有或者 根本不 含重子 成分， 而主 要成分 是电子 和正电 子对。 
这反过 来也表 明吸积 流中大 部分的 质量都 不能脱 离双星 系统。 有意思 的是在 SS  433 
和 XTE  J1550-564 中 发现了 延展的 X 射线 喷流 (>arcsec)。 在 SS  433 的喷流 中发现 
了高 度电离 的铁离 子的发 射线， 这和 107K 的 等离子 的热发 射是一 致的， 但是 XTE 
J1550-564 的连 续谱没 有任何 特征， 这和 射电波 段的同 步辐射 谱是一 致的。 Mirabel 
等 1997 年讨论 了由于 相对论 性效应 [4]， 喷流 中会产 生极端 多普勒 致宽， 因 此很难 
探测到 原子的 发射线 成分。 此外， Fender [5] 也提 出由于 喷流的 多普勒 因子很 难精确 
确定， 因此我 们不知 道在哪 个地方 找到这 样的发 射线。 目前还 没有更 便捷的 途径去 
确定 X 射线 双星 喷流的 成分， 所 以寻找 喷流所 产生的 发射线 (或者 禁线) 是确 定喷流 
成 分比较 有效的 方法。 

2. 喷流和 吸积盘 状态之 间的耦 合关系 

目 前关 于产生 相对论 性喷流 最有效 的机制 是磁流 体动力 学模型 [6]  (magnetohydro 
dynamic  model)。 喷流 是由具 有极大 角动量 的致密 星和其 周围的 吸积盘 驱动的 ，但 
是 从观测 上证实 吸积盘 和喷流 的产生 之间的 联系绝 不是一 件容易 的事情 。图 2 是 
Mirabel 等 [7] 经过 多次 的努力 得到的 GRS  1915+105 在 X 射线、 射电 和红外 波段做 
同步 观测的 结果。 从图 2 我 们可以 看出， 经过 一段振 幅很大 的准周 期振荡 以后， X 
射线流 量迅速 减小， X 射线谱 变硬， 可 以解释 为内吸 积盘的 清空。 直 到一个 X 射 
线尖 峰出现 为止， 此后 X 射线 谱又 变软， 同时 可以看 到在红 外波段 的一个 爆发开 


8.0  8.2  8.4  8.6  8.8 

UT  time  (hours) 

图 2 在 1997 年 9 月份 观测到 GRS  1915+105 在 射电、 红外和 X 射线波 段的光 变曲线 [7]。 

图的 下方为 ( 1 3 〜 60keV)/(2~  1 3keV) 的 硬 度比。 
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始 出现， 可以解 释为当 X 射线 尖峰 出现时 从吸积 盘喷出 的喷流 所发出 的同步 发射。 
喷发 物质由 于绝热 膨胀， 能量 发射的 最大值 将转到 更长的 波段， 那么 接下来 的一个 
爆发可 以 在射电 波段探 测到。 

GRS  1915+105 的多波 段观测 表明， 相对 论性射 电喷流 通常产 生在低 / 硬态 ，而 
在高 软态几 乎观测 不到微 类星体 的射电 辐射。 这说明 喷流的 产生和 系统的 X 射线 
状 态有着 密切的 关系， 但是 关于吸 积盘状 态转变 的具体 物理机 制还不 清楚， 还需要 
长期 的观测 和理论 研究， 目前 一般认 为从宁 静态， 到低 / 硬态， 到中 间态， 一直到 
高 / 软态， 致密 星的吸 积率是 逐渐增 加的。 关于 喷流和 吸积盘 状态耦 合研究 的困难 
所在 就是要 同时得 到微类 星体的 X 射线、 红外和 射电观 测绝不 是一件 容易的 事情。 
由于吸 积盘的 X 射线 辐射变 化比较 迅速， 地 面的望 远镜， 特 别是射 电望远 镜很难 
根 据空间 X 射线的 观测来 及时调 整观测 目标。 但 是随着 ALMA、 e-MERLIN 以及 
我国的 FAST 等一批 射电望 远镜的 建成， 对微类 星体的 多波段 研究肯 定会有 很大的 
帮助。 

3. 微 类星体 的极高 能辐射 

最近 在微类 星体中 观测到 了大于 lOOGeV 的极 高能伽 马射线 辐射， 因此 又称它 
们为伽 马射线 双星。 关于 微类星 体的极 高能伽 马射线 辐射有 两种不 同的物 理解释 [8]， 
一种 认为是 微类星 体的喷 流和光 学伴星 的星风 外流相 碰撞可 以产生 高能伽 马射线 
辐射 (图 3 左)； 另外 一种解 释是中 子星的 脉冲星 风电子 和恒星 光子之 间的逆 康普顿 
散 射所形 成的高 能辐射 (图 3 右)， 这种 脉冲星 风在远 离光学 伴星的 时候， 具 有和彗 
星一样 的形状 。在 Cyg  X-l、 V4641 和 GX  339-4 系统 中探测 到的极 高能辐 射符合 
微 类星体 -喷流 模型。 而 对于另 外三个 伽马射 线双星 LS  5039、 LS  1+61。303 和 PSR 
B1259-63, 它 们的致 密星围 绕一个 10 〜 23 个太阳 质量的 Be 星 (或主 序星) 运转 ，具 


图 3 极高 能伽马 射线双 星的不 同模型 (左 图) 微类 星体喷 流模型 (右 图) 脉冲 星风星 云模型 [8] 
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有一定 的偏心 轨道。 在 PSRB1259-63 中存 在一颗 脉冲中 子星， 因此 它的极 高能伽 
马 射线辐 射可以 利用脉 冲星风 模型来 解释， 但是 对于微 类星体 LS  5039 和 LS  1+61° 
303 来说， 由于 它们的 致密星 的具体 性质目 前尚不 清楚， 因此 两种模 型都有 可能是 
产 生它们 极高能 辐射的 机制， 其中在 LS  1+61°303 中观 测到了 随轨道 变化的 极高能 
伽 马射线 辐射。 

前面 讲到由 于目 前微类 星体喷 流的成 分很难 确定， 理论计 算表明 轻子模 型和重 
子模型 都能解 释微类 星体中 的极高 能辐射 。但是 要确定 微类星 体极高 能辐射 的具体 
机制， 还需 要地面 的切伦 科夫望 远镜和 目前的 Fermi 空 间高能 望远镜 的观测 才能给 
出 谜底的 答案。 
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恒星 级黑洞 的形成 

Formation  of  Stellar-Mass  Black  Holes 

目 前的理 论研究 表明， 恒星级 黑洞的 形成有 三种可 能的途 径[1]， 前两种 与大质 
量 恒星的 核坍缩 有关。 恒星 通过核 反应在 内部逐 渐形成 了类似 洋葱结 构的、 由不同 
种 类重元 素构成 的核， 越 重的元 素占据 离中心 越近的 位置。 质 量超过 8 个太 阳质量 
的大质 量恒星 在中心 形成铁 核后， 由于 铁原子 核具有 所有元 素中最 高的结 合能， 铁 
原子 核的聚 变反应 无法继 续进行 下去， 失 去了能 量来源 的铁核 将发生 坍缩， 形成一 
颗中 子星或 黑洞。 从恒 星演化 的角度 来看， 恒星 死亡时 氦核的 质量大 小决定 了核班 
缩后 残骸的 性质。 质量较 大的氦 核具有 较高的 结合能 和熵， 因 而难以 产生成 功的超 
新星 爆发。 这 样的恒 星可能 会不经 过超新 星爆发 直接坍 缩成为 黑洞， 或者即 使超新 
星 爆发发 生了， 部分抛 射物可 能会重 新回落 到中子 星上， 被 中子星 吸积。 如 果中子 
星 的质量 因此超 过了它 的质量 上限， 也会坍 缩成为 黑洞。 


'：!：：：：：：：：：：；：：：：：•：：：：：：：：:： 
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图 1 具有 不同金 属丰度 的大质 量单星 的产物 [2]。 
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恒星 级黑洞 形成的 另外一 种可能 途径是 ，中 子星和 大质量 伴星组 成的双 星系统 
在 公共包 层演化 阶段， 中子星 快速吸 积伴星 物质坍 缩成为 黑洞。 但由 此形成 的黑洞 
数量 比通过 核坍缩 形成的 黑洞数 量要小 10 〜 100 倍。 因 此核坍 缩是形 成恒星 级黑洞 
主要的 渠道。 

对大质 量恒星 演化成 为黑洞 的过程 的认识 存在诸 多的不 确定性 ，主 要表 现在超 
新 星爆发 机制、 质量 损失、 金属 丰度和 双星中 伴星的 影响。 

对引 力坍缩 型超新 星爆发 的数值 计算研 究已经 有近四 十年的 历史， 然而， 完备 
的超新 星爆发 机制理 论模型 迄今尚 未建立 。由于 超新星 爆发涉 及多种 复杂的 物理过 
程以及 它们之 间的相 互耦合 和反馈 ，即 便是 球对称 情形下 超新星 爆发的 3 维 数值模 
拟 研究也 没能取 得成功 ，更 不用说 在含有 磁场和 快速转 动等复 杂情形 下的超 新星爆 
发。 对恒星 级黑洞 由此产 生的问 题是， 我 们不清 楚产生 中子星 和黑洞 的前身 星的质 
量分界 到底是 多大、 在 爆发过 程中有 多少物 质能够 回落被 中子星 吸积、 黑洞 的产生 
过 程是否 经受以 及经 受多大 的踢出 速度 (kick  velocity) 等。 

孤立 的大质 量恒星 的最终 命运取 决于恒 星的初 始质量 、化 学组成 和在演 化过程 
中的 质量损 失多少 [2]。 研究 表明， 在 不考虑 质量损 失的情 况下， 初 始质量 超过约 40 
个太 阳质量 的恒星 可以最 终直接 坍缩成 黑洞， 而初始 质量约 20 〜 40 个 太阳质 量的恒 
星通过 超新星 爆发先 形成一 个原始 中子星 ，再吸 积回落 下来的 爆发抛 射物坍 缩成为 
黑洞。 在 银河系 中已知 的恒星 级黑洞 的质量 分布在 3 〜 15 个太 阳质量 之间， 通常远 
小于 它们的 前身星 质量， 说 明在形 成黑洞 的过程 中恒星 存在不 同程度 的质量 损失。 
较小的 质量损 失率意 味着恒 星在死 亡时具 有较重 的核， 因而能 够产生 较重的 致密天 
体。 因此， 黑洞 的质量 分布对 恒星的 质量损 失的依 赖相当 敏感。 

恒星 的质量 损失方 式包括 星风和 (由 热脉冲 或快速 转动导 致的) 物质 抛射。 在观 
测和理 论上， 对 大质量 热星辐 射驱动 的星风 的研究 相对比 较多， 并且 建立了 一些经 
验公式 来描述 星风损 失率， 但就整 体而言 目前很 难准确 预言不 同类型 恒星的 星风损 
失率。 例如， 对红 超巨星 的星风 损失率 估计存 在巨大 的不确 定性； 对 于沃尔 夫-拉 
叶星， 甚至其 星风的 性质目 前还不 清楚。 

影响星 风损失 率的一 个重要 因素是 恒星的 初始金 属丰度 ，通 常认 为金属 丰度减 
小会减 小星风 损失率 ，但在 恒星演 化的不 同阶段 星风损 失率与 金属丰 度的关 系还不 
确定， 以往的 研究得 到的结 果并不 一致， 甚至 存在相 互矛盾 之处。 

恒星的 快速转 动可以 加快包 层物质 的质量 损失， 增加 氦核的 质量。 如果 核在坍 
缩 时也是 快速转 动的， 转 动可能 会影响 其爆发 机制， 特 别是产 生伽马 射线暴 的可能 
性。 目前 对这方 面的研 究仍处 于起步 阶段。 

在 双星系 统中， 近 邻伴星 的存在 会提高 恒星的 星风损 失率， 或者 通过物 质交流 
使恒星 快速损 失质量 ，这会 导致双 星系统 中的黑 洞质量 应该比 相同初 始质量 的单星 
情形 要更小 一些， 但对 X 射线 双星 中黑洞 质量的 估计并 没有发 现这一 趋势。 
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图 2 黑洞 X 射线 双星想 象图， 取自 http://en.wikipedia.org/。 

目前 观测到 的恒星 级黑洞 都位于 双星系 统中， 因此 与黑洞 形成密 切相关 的一个 
问 题是这 些黑洞 X 射线双 星是如 何形成 的[3]。 银 河系中 已经探 测到约 20 个黑洞 X 
射线 双星， 其 中大约 一半是 轨道周 期小于 0.5 天、 伴星质 量小于 1 个 太阳质 量的小 
质量 X 射线 双星。 根 据标准 的双星 演化理 论这类 双星系 统很难 形成， 原因 有如下 
几点。 首先， 由 于黑洞 的前身 星是个 大质量 恒星， 它与 小质量 伴星在 质量上 相差悬 
殊。 因此， 在黑 洞前身 星演化 膨胀并 发生双 星间的 物质交 流时， 物质 的传输 过程必 
定 是不稳 定的， 小质 量伴星 无法再 维持自 身热 平衡的 前提下 全部接 受来自 黑 洞前身 
星的 物质， 因而 双星演 化进入 公共包 层阶段 —— 由于 轨道间 距急剧 缩小， 小 质量伴 
星 将旋进 黑洞前 身星的 包层。 如 果小质 量伴星 的轨道 运动动 能不足 以驱散 包层物 
质， 可能会 发生伴 星和黑 洞前身 星氦核 的并合 过程， 其 结果是 形成一 个单星 而不是 
双星 系统。 其次， 即 使经过 公共包 层演化 后双星 系统能 够生存 下来， 在接下 来的形 
成黑洞 的超新 星爆发 过程中 会有相 当质量 的物质 被抛离 开双星 系统， 可能会 导致双 
星的瓦 解[4]。 

综上 所述， 恒星 级黑洞 以及黑 洞双星 在形成 中还存 在一系 列未知 的物理 因素， 
与恒星 结构与 演化、 核 合成、 质量 流失、 超新星 爆发、 双星间 相互作 用等有 密切联 
系， 成为天 体物理 研究中 的一个 难点和 热点， 有 待于今 后在观 测和理 论上进 一步深 
入 探讨。 
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银 河系中 心黑洞 的成像 

Imaging  of  the  Galactic  Center  Black  Hole 

在我 们太阳 系所在 的银河 系的中 心存在 着一颗 超大质 量黑洞 。因 为银道 面上存 
在着 的大量 尘埃和 气体， 对 来自银 河系中 心方向 的可见 光辐射 有强烈 的消光 作用， 
其等 效于从 银河系 中心发 出的一 万亿个 可见光 光子只 有一个 可以到 达地球 上的观 
测者， 所以 对我们 人类来 说银河 系中心 在光学 波段永 远是漆 黑的， 而 射电辐 射则可 
以 穿透遮 挡着可 见光的 尘埃， 向人 们展现 出一个 丰富多 彩的银 河系中 心世界 (图 1)。 
1974 年 2 月 人们借 助于高 分辨率 射电干 涉观测 首次发 现了位 于银河 系中心 的一颗 
极 其致密 的非热 射电源 —— 人马座 A*(SgrA*)[1]。 此后的 观测研 究表明 SgrA* 正对 
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图 1 因 受尘埃 和气体 的消光 在光学 波段不 可见的 银河系 中心的 90 厘 米射电 图像， 这是最 
清 晰的涵 盖银河 系中心 区域最 大视场 (4 度 x2.5 度) 的射 电图。 沿 着中央 对角线 分布的 大批亮 
辐 射源显 示了从 侧面看 的银河 系盘状 结构， 最亮 处就是 中心的 SgrA, 该名字 的得来 是因为 
银河 系中心 正好在 人马座 (Sagittarius) 方向， 而 超大质 量黑洞 候选者 Sgr  A* 就在其 中[2]。 
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应着 1971 年 理论天 体物理 学家提 出的在 银河系 中心的 一个作 为能源 供给的 黑洞候 
选者， 代表着 银河系 的动力 学中心 位置。 

SgrA* 是距 离我们 最近的 超大质 量黑洞 候选者 ，到我 们太阳 系的距 离仅有 8000 
秒 差距， 或 26000 光年 (1 光 年等于 光在一 年时间 内穿越 的空间 距离， 相当于 10 万 
亿 千米) ，被 公认为 是研究 黑洞物 理的最 佳目标 。在 SgrA* 被发现 以来的 30 多 年中， 
大量 的观测 数据和 理论模 型越来 越强烈 地表明 Sgr  A* 就是我 们银河 系中的 超大质 
量黑洞 [3]。 通过高 精度测 量在距 SgrA* 不到 1 个角秒 (约 0.04 秒 差距) 范围内 的大质 
量年轻 恒星的 开普勒 运动， 天文学 家确认 Sgr  A* 位于 这些恒 星椭圆 运动轨 道的一 
个焦 点上， 且在以 Sgr  A* 为 中心的 直径为 90 个天 文单位 (AU:  1 天 文单位 等于地 
球到太 阳之间 的平均 距离， 1AU=  1.5 亿 千米) 的圆 周内聚 集着约 400 万倍太 阳质量 
的暗物 质[4,5]。 对 Sgr  A* 相对于 及其遥 远的类 星体的 相对运 动观测 [6]， 仅 检测到 
Sgr  A* 的 在垂直 于银道 面方向 上不到 2 千 米每秒 的固有 自行， 如此 慢的自 行表明 
Sgr  A* 自 身的质 量至少 是太阳 质量的 40 万倍。 Sgr  A* 的质量 是否就 应等同 于由恒 
星轨 道运动 给出的 400 万 太阳质 量呢？ 这 还有待 于将来 的观测 确定。 

为 了进一 步证认 Sgr  A* 的黑洞 特性， 还需对 Sgr  A* 的辐 射区域 的形状 和大小 
开 展观测 研究。 事 实上， 自 Sgr  A* 在 1974 年 被发现 以来， 天 文学家 就对其 进行了 
大 量的射 电干涉 测量。 1976 年， 人们 发现观 测到的 Sgr  A* 角 大小与 观测波 长的平 
方成 正比。 随 后的高 分辨率 VLBA 成像观 测显示 Sgr  A* 在射 电波段 的辐射 结构呈 
扁 平的、 沿 东西向 伸展的 椭圆状 结构。 分析 表明在 厘米波 段上测 量到的 Sgr  A* 角 
大小与 波长平 方成正 比的关 系是星 际等离 子体介 质对射 电辐射 的散射 所致， 考虑到 
散 射角随 着波长 平方衰 减很快 ，显 然在毫 米波或 更短波 长上的 成像观 测将有 望真正 
摆脱散 射效应 以测得 Sgr  A* 固 有辐射 区域的 大小和 形状。 

为此， 经过 多年的 努力， 天文学 家成功 获得了  Sgr A* 在 3.5 毫米 的高分 辨率图 
像。 扣 除散射 效应后 测得的 Sgr  A* 的 3.5 毫 米辐射 区域的 固有直 径约为 1AU[7] ，该 
尺度 等同于 400 万倍太 阳质量 黑洞的 史瓦西 半径的 13 倍。 取 Sgr  A* 自身质 量下限 
(40 万倍 太阳质 量)， 假定 Sgr  A* 固有 结构是 球对称 分布， 不难 估算出 其质量 密度至 
少是 6.5><1021 太 阳质量 每立方 秒差距 (约 0.5 克每 立方厘 米)， 如此高 的质量 密度使 
得关于 Sgr  A* 的 其他非 黑洞模 型的解 释很难 成立， 例如， 对 于一个 由大量 恒星组 
成的致 密暗星 团的假 设将导 致该系 统不到 100 年的 寿命， 显然与 观测事 实不符 。该 
质量 密度比 迄今为 止天文 学家已 知的任 何可能 的超大 质量黑 洞的密 度都大 了至少 
1 万 亿倍， 强 烈支持 Sgr  A* 是 超大质 量黑洞 的物理 解释。 

结合在 7 毫米 测得的 Sgr  A* 的固有 辐射区 大小， 可以发 现该固 有真实 大小随 
波 长变化 呈幂率 分布， 说明 Sgr  A* 的 辐射是 分层分 布的， 短 波辐射 来自更 靠近中 
央 能源的 区域， 据此幂 率关系 外推， 在波 长短于 1 毫米 的辐射 区域将 小于自 旋为零 
的 史瓦西 黑洞的 最后稳 定轨道 (3 倍的史 瓦西半 径)， 而对 有自旋 的克尔 黑洞， 最后 
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稳 定轨道 可以是 0.5 倍的 史瓦西 半径。 因此， 未来对 Sgr  A* 的亚 毫米波 VLBI 成像 
将有助 于我们 确定描 述银河 系中心 黑洞的 三个量 (质 量， 自旋和 电荷) 中 的自旋 ，这 
无 疑将加 深人们 对黑洞 物理的 了解。 

根据爱 因斯坦 的广义 相对论 ，非常 靠近黑 洞中心 (10 个史瓦 西半径 以内) 区域发 
出的辐 射会受 到黑洞 强引力 场影响 发生明 显弯曲 ，在图 像中间 部分出 现一个 相对于 
周围亮 环状辐 射显著 变暗的 、直 径约为 5 倍 史瓦西 半径的 阴影。 若是 能捕捉 到该阴 
影， 这 将是黑 洞存在 的最直 接观测 证据， 其意 义不言 而喻。 最新的 1.3 毫米 VLBI 
观测检 测到了  SgrA* 的射 电辐射 [8]， 虽未能 成像， 但 有些亚 毫米波 VLBI 数 据已开 
始向 人们 昭示 着黑洞 阴影 的 存在。 

数 值模拟 显示， 探索 Sgr  A* 超大质 量黑洞 投射出 的阴影 的最佳 观测波 长是在 
亚毫 米波， 尽管 目前尚 未有一 个工作 在亚毫 米波的 VLBI 阵， 但利用 现有的 和将建 
成 的毫米 波天线 ，我 们有望 在不久 的将来 对银河 系中心 黑洞的 阴影结 构开展 详细的 
成 像观测 研究。 
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寻找 黑洞视 界的观 测证据 


Searching  for  Observational  Evidence  for  the  Black  Hole  Event  Horizon 


1.  引言 

黑 洞这个 名称是 惠勒于 1967 年 首次使 用的， 它的 提出是 为了解 释类星 体的能 
源 机制， 即其高 能辐射 来源于 106 〜 109 倍 太阳质 量的巨 型黑洞 通过吸 积周围 物质而 
释 放的引 力能。 如今 人们相 信星系 的中心 普遍存 在巨型 黑洞。 除 巨型黑 洞外， 另一 
类重要 的黑洞 是恒星 级的， 其 质量为 3 〜 20 倍太阳 质量。 寻找 这类黑 洞的方 法是在 
银 河系或 近邻星 系中， 通 过测定 X 射线 双星系 统中正 常恒星 的轨道 周期， 计算其 
X 射 线源的 质量。 如果得 到的质 量大于 3 倍太阳 质量， 则可以 确定该 X 射线 源为 
黑洞， 原 因是中 子星的 理论质 量上限 大致为 2 〜 3 倍太阳 质量。 按此方 法证认 的黑洞 
已有 21 个。 对上述 巨型黑 洞和恒 星级黑 洞的存 在性， 证据 似乎已 经比较 充分了 ，因 
为我们 找不出 黑洞以 外的天 体系统 来解释 其观测 现象。 然 而仔细 分析， 这些 证据又 
是不 够的， 例如， 通 过质量 证认的 双星中 的黑洞 仅仅是 动力学 黑洞。 我们知 道黑洞 
与其 他天体 的最本 质区别 在于黑 洞不存 在物质 表面， 而是具 有一个 视界。 如 果能探 
测 到视界 则我们 可以确 信该天 体就是 黑洞。 但遗憾 的是， 顾名 思义， 视界即 我们所 
能 观测的 边界， 它 恰恰是 不可观 测的。 寻 找黑洞 视界的 直接观 测证据 近乎是 不可完 
成的 任务。 尽管 如此， 我 们仍然 有一些 间接的 观测资 料来论 证黑洞 视界的 存在。 

2. X 射线 双星中 的黑洞 

(1) 宁静 态的辐 射光度 

寻找 X 射线双 星中的 黑洞， 最 关键之 处在于 区分黑 洞与中 子星， 因为 黑洞双 
星与 中子星 双星的 X 射线辐 射非常 相似。 从理论 上看， 由于黑 洞存在 视界， 其吸 
积模 式与中 子星会 有本质 区别。 例如， 通 常认为 X 射线 双星 系统的 宁静态 是处于 
光学薄 的径移 主导吸 积模式 [1]， 即黏 滞产热 的大部 分没有 在局部 通过辐 射释放 ，而 
是由吸 积流携 带向中 心天体 转移。 对 于黑洞 系统， 这部 分能量 最终会 穿越视 界消失 
于黑洞 之中； 而对于 中子星 系统， 由 于物质 表面的 存在， 这部 分能量 仍然会 在中子 
星表 面释放 出来。 如 果质量 吸积率 相近， 可以推 断黑洞 系统的 总光度 会明显 低于中 
子星 系统。 该理论 预言有 很好的 观测支 持[2]。 如图 1 所示， 实 圆圈代 表通过 质量证 
认的 黑洞， 而空 圆圈代 表通过 中子星 特性证 认的中 子星。 横坐 标是双 星系统 的轨道 
周期， 它与 宁静态 的质量 吸积率 相联系 [3]。 纵坐 标是宁 静态的 X 射线 光度与 爱丁顿 
光度 之比， 反 映了该 致密天 体的相 对亮度 。图 1 显示， 中子星 与黑洞 分别分 布于两 


10  100 
^orb  (hr) 

图 1 双星 X 射线 源的宁 静态光 度比较 [2]。 

(2)  I 型 X 射线暴 

由于中 子星存 在物质 表面， I 型 X 射 线暴被 公认为 是中子 星具有 而黑洞 不可能 
具有的 现象。 目前通 过质量 证认的 所有黑 洞均未 发现有 I 型 X 射 线暴的 现象。 这 
从 另一方 面支持 了黑洞 视界的 存在。 此外， 宁静 态时中 子星系 统通常 能观测 到来自 
表面的 热辐射 成分。 而对 于黑洞 系统， 如 XTEJ1 118+480, 则 没有探 测到类 似的热 
辐射 [4]。 一 个自然 的解释 就是它 是有视 界而没 有物质 表面。 这 里需要 指出， 上述两 
点 均为中 子星具 有而黑 洞不具 有的辐 射性质 。目 前仍不 清楚哪 种辐射 特征是 黑洞具 
有 而中子 星不具 有的。 

3. 银 河系中 心的巨 型黑洞 

在 我们的 银河系 中心存 在一个 超大质 量黑洞 SgrA*， 约为 4xl06 倍太阳 质量， 
而其光 度仅有 1036 尔格 / 秒， 小于 1(T8 倍 爱丁顿 光度。 如果 SgrA* 不 具有视 界而是 
存 在物质 表面， 那么 表面的 辐射应 该是近 似黑体 谱的热 辐射。 但观测 到的亮 温度为 
101()K 的毫米 波辐射 [5] 是不可 能来自 于该表 面的， 因为这 个温度 实在过 高了。 因此 
该辐射 是来自 于吸积 流的。 吸积理 论告诉 我们， 无论何 种吸积 模式， 在中心 天体表 
面处的 辐射光 度都应 大于或 约等于 吸积流 的辐射 光度， 即表 面处应 至少有 1036 尔 


寻找 黑洞视 界的观 测证据  .661- 

个带 状区域 。对相 同的横 坐标， 质 量吸积 率是相 近的， 因而来 源于吸 积物质 释放的 
引 力能的 黏滞产 热也是 相近的 ，但 整体上 看黑洞 系统的 光度比 中子星 系统的 光度低 
了  2 〜 3 个量级 。这表 明宁静 态时大 部分黏 滞产热 随吸积 流消失 在视界 之内而 没有释 
放 出来， 支持 了这些 动力学 黑洞是 具有视 界的。 
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格 / 秒的热 辐射。 然而， 这样 的热辐 射并没 有被观 测到。 因此 我们可 以推断 Sgr  A* 
是 存在视 界的。 

4. 总结 

文中列 举了一 些观测 证据， 主要有 3 个方面 ： （1) 比 较双星 X 射线 源的 宁静态 
光度， 黑洞 是远低 于中子 星的； （2) 所有 通过动 力学方 法证认 的双星 中的黑 洞均未 
发现 I 型 X 射线暴 现象； （3) 银河 系中心 Sgr  A* 的毫米 波辐射 特征。 这些证 据合起 
来强 有力地 支持了 黑洞是 存在视 界的。 
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黑 洞吸积 理论： 冷 吸积盘 模型及 其存在 的问题 

The  Theory  of  Black  Hole  Accretion :  Cool  Disks  and  Current  Problems 

1.  什么 是黑洞 吸积盘 

黑洞 在宇宙 空间是 广泛存 在的。 首先， 目前我 们已经 知道， 几乎 每个星 系的核 
心 都存在 一个超 大质量 黑洞。 黑洞 的质量 大约是 从几百 万倍到 几亿倍 的太阳 质量。 
另外， 恒星 演化到 晚期， 会发生 爆炸， 若恒星 质量比 较大， 则 剩余的 天体很 可能就 
是 黑洞。 这 样的黑 洞质量 大约在 10 倍太 阳质量 左右。 所以每 个星系 都存在 大量的 
这 种恒星 质量的 黑洞。 黑洞 周围的 气体在 黑洞引 力的作 用下， 会 朝向黑 洞下落 。由 
于 气体一 般都会 具有一 定的角 动量， 因此这 些气体 下落过 程中会 形成一 个盘， 如同 
太阳系 的 各大行 星的轨 道平面 一样。 这就 是黑洞 吸 积盘。 

2.  黑 洞吸积 理论的 重要性 

超 大质量 黑洞的 吸积目 前是我 们理解 星系核 心各种 复杂现 象的主 导理论 。观测 
发现， 有些 星系核 心非常 明亮， 比整 个星系 所有的 恒星加 起来的 亮度还 要高。 这种 
星系 我们叫 它活动 星系， 其核 心叫做 活动星 系核。 活动星 系核是 20 世纪天 文学著 
名的四 大发现 之一， 其 形成机 制一直 是天文 学家和 物理学 家们感 兴趣的 难题。 现在 
天文 学家们 都公认 ，活动 星系核 的高亮 度正是 由于黑 洞吸积 盘导致 的[1]。 具体说 来， 
气 体在向 黑洞下 落的过 程中， 系 统的引 力势能 会转变 成气体 的内能 并进而 辐射出 
来， 形成我 们观测 到的高 光度。 这种能 量转化 的效率 是非常 高的。 黑 洞吸积 过程能 
够 将被吸 积气体 10% 〜 40% 的 静质量 能量转 化为辐 射能。 作为 对比， 我们比 较熟悉 
的能 量转换 效率较 高的核 反应过 程的效 率只有 0.7%[2]。 

黑洞吸 积理论 的另一 个应用 例子是 在黑洞 X 射线 双星。 星系内 大量存 在的恒 
星质量 黑洞。 我们 最感兴 趣的是 那些所 谓的银 河系内 的黑洞 X 射线 双星。 这种双 
星是由 一个黑 洞加上 一个正 常恒星 组成的 。恒星 物质由 于某种 机制会 逃脱恒 星引力 
束缚而 逃逸， 进而会 被黑洞 俘获， 形成吸 积盘。 这种双 星表现 出的各 种令人 困惑的 
现象， 如 很强的 X 射线 辐射、 准周期 振荡、 不同 “态” 之 间的跃 迁等。 这 些现象 
被认为 是由于 吸积盘 导致的 [3] 。 

除 了活动 星系核 与黑洞 X 射线 双星， 吸积 理论还 是我们 理解宇 宙其他 一些重 
要 现象、 过程 的基础 理论。 这 些现象 包括伽 马射线 爆发、 行星和 恒星形 成等。 
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3. 冷 盘模型 


黑 洞吸积 理论的 研究是 20 世纪 60 年代 开始的 。黑洞 吸积本 质上是 个三维 问题， 
非常 复杂， 只 能通过 数值模 拟进行 研究。 解 析研究 一般是 在一维 近似下 进行。 在一 
维近 似下， 黑洞吸 积理论 是由下 面的一 套流体 力学方 程组描 述的。 他 们分别 是质量 
守恒、 动 量守恒 的径向 和轴向 分量以 及能量 方程： 


M  -  -4nRH  pv 

dv  „  2  ^,2  1  dp 

v  —  —  _  -  +  £2  r - 

d/"  p  dr 


pv 
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,df  dyOA 


dr 
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q  -q 


方程 中几个 主要物 理量分 别是： M 是 质量吸 积率； v 是径向 速度， 丑 是盘的 
厚度， 是 半径， 是角 速度， ） 是单 位质量 流体进 入黑洞 时的角 动量， 《 是黏滞 
参数， 是 压强， 是 密度， £ ■是内 能， 7+ 是黏滞 耗散产 热率， 是 辅射致 冷率。 
通过 对上述 方程的 进一步 简化， 可 以将所 有的微 分项通 过合理 近似变 成为代 数项， 
这样就 可以用 解析方 法求解 上述方 程组， 得到 我们目 前比较 公认的 所谓的 “ 标准薄 
盘模型 ”  [2,4]。 

这一模 型的几 个要点 是:吸 积流围 绕黑洞 做开普 勒运动 ，径 向运动 速度比 较低； 
吸积流 温度比 较低， 最 高温度 约为百 万度的 量级， 这与位 力温度 相比要 低得多 ，表 
明 引力能 大部分 都被辐 射损失 掉了， 没有 转变成 气体的 内能。 温度随 半径的 关系是 
反比于 半径的 3/4 次方。 由于温 度低， 因 此盘的 竖直方 向厚度 很小。 气体是 光学厚 
的， 因 此不同 半径处 气体发 出的是 具有不 同温度 的黑体 辐射， 因此总 的辐射 谱是多 
色黑 体谱。 这一解 适用于 爱丁顿 吸积率 以下， 目 前一般 认为存 在于一 些重要 的天体 
物理 源如明 亮的活 动星系 核中。 当吸 积率高 于爱丁 顿吸积 率时， 刻画 吸积流 的能量 
方程 中的径 移项变 得非常 重要， 此时标 准薄盘 就被细 盘代替 [5]。 细盘 模型与 标准薄 
盘模型 相似， 都是属 于冷盘 模型， 只 不过适 用于更 高的吸 积率。 

在 高能天 体物理 领域， 冷盘 模型能 够较好 地解释 明亮的 活动星 系核的 光学辐 
射， 即 所谓的 “大 蓝包”  [6]， 这是活 动星系 核能量 输出的 最主要 波段。 在黑洞 X 射 
线双星 领域， 标 准薄盘 模型能 够很好 地解释 “高 态”， 包 括辐射 谱等主 要观测 特征。 
这些 都是支 持这一 模型的 证据。 

但另一 方面， 该 模型也 存在比 较一个 严重的 问题， 那就是 无法解 释高能 辐射的 
起源。 如前 所述， 冷盘模 型最高 温度不 过几百 万度， 这样 的温度 是无法 产生硬 X 
射 线的， 而观 测早已 表明， 硬 X 射线 广泛 存在于 几乎所 有的黑 洞吸积 系统。 
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解决这 一问题 的一个 出路是 认为吸 积盘上 方存在 热冕。 冕 的温度 很高， 能够产 
生硬 X 射线 辐射。 这一 想法是 受太阳 的观测 结果的 启发得 到的。 太 阳发出 很强的 
X 射线。 光 球温度 不高， 但 是光球 外部存 在一个 高温的 热冕， X 射线 正是从 热冕中 
发 出的。 具体到 吸积盘 来说， 磁 场从吸 积盘中 溢出， 在盘 的上方 会发生 磁重联 ，磁 
重联过 程会加 热气体 到很高 的温度 m 。这一 想法听 起来是 很有吸 引力的 ，但问 题是， 
我们在 将这一 想法定 量化的 时候， 由于 目前我 们对磁 重联、 吸 积盘磁 场分布 等方面 
的 知识的 欠缺， 定 量计算 还非常 困难。 目 前唯一 的定量 的研究 是借助 于磁流 体力学 
数值模 拟实现 的[8]。 遗憾 的是， 结果 表明， 冕的 温度不 够高， 密 度也不 够大， 无法 
产生我 们观测 到的大 量的硬 X 射线 辐射。 当然， 由于数 值模拟 技术上 的困难 ，以 
及目前 我们对 磁重联 等物理 过程的 知识的 贫乏， 这一结 果不应 当看做 是最后 结果。 

参 考文献 


[1]  Rees  M  J.  Black  hole  models  for  active  galactic  nuclei,  Annual  Review  of  Astronomy  and 
Astrophysics,  1984,  22,  471-506. 

[2]  Frank  R,  King  A,  Raine  D.  Accretion  power  in  astrophysics,  Cambridge  University  Press, 
2002. 

[3]  McClintock  J  E,  Remillard  R  A.  Black  hole  binaries,  In:  Compact  stellar  X-ray  sources.  Edited 
by  Walter  Lewin  &  Michiel  van  der  Klis.  Cambridge  Astrophysics  Series,  No.  39.  Cambridge, 
UK:  Cambridge  University  Press,  157-213. 

[4]  Shakura  N  I,  Sunyaev  R  A.  Black  holes  in  binary  systems.  Observational  appearance, 
Astronomy  &  Astrophysics,  1973,  24,  337-355. 

[5]  Abramowicz  et  al.  Slim  accretion  disks,  Astrophysical  Journal,  1988,  332,  646. 

[6]  Koratkar  A,  Blaes  O.  The  ultraviolet  and  optical  continuum  emission  in  active  galactic  nuclei: 
The  status  of  accretion  disks,  The  Publications  of  the  Astronomical  Society  of  the  Pacific,  1999, 
111,  1-30. 

[7]  Galeev  A  A,  Rosner  R,  Vaiana  G  S.  Structured  coronae  of  accretion  disks,  1979,  Astrophysical 
Journal,  1979,  229,  318-326. 

[8]  Hirose  S,  Krolik  J  H,  Stone  J  M.  Vertical  structure  of  gas  pressure-dominated  accretion  disks 
with  local  dissipation  of  turbulence  and  radiative  transport,  Astrophysical  Journal,  2006,  640, 
901-917. 


撰搞人 ：袁峰 

中 国科学 院上海 天文台 


•  666  • 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


黑 洞吸积 理论： 热 吸积盘 模型及 其存在 的问题 

The  Theory  of  Black  Hole  Accretion:  Hot  Disk  and  Its  Problems 


前面 我们介 绍了冷 吸积盘 模型， 这 种模型 预言的 吸积流 的温度 较低， 远 低于位 
力 温度， 吸积 流是光 学厚、 几何 薄的。 另一 类模型 是热吸 积盘， 吸积 流温度 很高， 
近似 于位力 温度。 热 盘解的 典型代 表是径 移主导 吸积盘 (advection-dominated 
accretion  flow,  ADAF)。 ADAF 模 型的发 现是黑 洞吸积 盘领域 继标准 薄盘之 后的里 
程 碑式的 突破。 该模 型主要 是由哈 佛大学 Narayan 教授、 瑞典 的波兰 科学家 
Abramowicz 教授 以及他 们的合 作者共 同发现 完成的 [1~4]0 

热吸 积流与 冷吸积 流有很 多不同 ，其中 之一是 热吸积 流是双 温的， 即离 子和电 
子具有 不同的 温度。 其二是 吸积流 中存在 很强的 外流， 其 物理原 因是吸 积流的 
Bemcmli 参数 较大， 因而一 旦受到 扰动， 就 会逃逸 到无穷 远处， 这导 致吸积 率不再 
是个 常数， 而是随 半径的 减小而 减小。 与冷 盘模型 一样， 描述 热吸积 流的动 力学性 
质的方 程组由 质量、 径向 动量、 轴 向动量 以及质 子和电 子的能 量方程 构成， 唯一不 
同是 由于热 吸积流 的双温 性质， 能量方 程要对 离子和 电子分 别写出 (注 意这 并不是 
个本质 上的不 同)： 

.  . f  r  y 

M  =  -4nRHpv  =  Mout  — 

v^out  y 

dr  p  dr 


v(jOr2  -  j)  -  ar  — 
P 


/7V 


Pe  dp 
dr  p1  dr 


Sq+  +qie—q— 


Pj  dp、 
v  dr  p1  dry 


^(l-S)q+-qie 


物理量 s 的 取值决 定了吸 积率随 半径的 变化， 表示 外流的 强度。 5 代表 黏滞耗 
散加热 率中直 接加热 电子的 比例， I 代表 质子和 电子之 间的库 仑碰撞 耦合， 方程 
中 其他各 个符号 的意思 见本书 中作者 的关于 黑洞吸 积理论 文章。 

ADAF 模型 是上面 方程除 了标准 薄盘之 外的另 一个自 洽的解 [1]， 但与标 准薄盘 
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解 不同， ADAF 解是 热的， 吸积 流中的 离子具 有位力 温度， 电子 的温度 稍低些 。由 
于温 度高， 吸积 流因而 是几何 厚的。 吸积 流的径 向速度 很大， 因 而流体 密度小 ，是 
光学 薄的。 这样， 其 主要的 辐射过 程不再 是黑体 辐射。 由于 磁场的 存在， 主 要的辐 
射过程 是同步 辐射、 热軔致 辐射， 以及它 们的康 普顿化 [2]。 热 吸积流 解的最 重要特 
征是它 的辐射 效率比 较低。 辐射效 率低的 原因， 是由于 流体密 度低， 再加上 径向速 
度大， 因 此辐射 时标比 吸积时 标长， 故湍动 耗散产 生的热 量来不 及辐射 出去， 而是 
作为 流体的 内能储 存在流 体中， 最 后消失 在黑洞 视界。 换句 话说， 黏 滞耗散 产热是 
与能 量方程 中的平 流项平 衡的， 而辐 射冷却 项可以 忽略。 倘若 中心天 体具有 一个硬 
的 表面， 比 如像中 子星， 那么 这些储 存在流 体中的 的内能 最终还 将被辐 射出去 。因 
而仔细 地比较 ADAF 模型的 预言与 观测是 证明黑 洞存在 的很好 (虽 然是 间接) 的 
方法。 

目前热 吸积流 最好的 证据来 自对银 河系中 心黑洞 的研究 [4,5]。 对 银河系 中心恒 
星 动力学 的观测 表明， 那 里存在 一个质 量约为 400 万倍 太阳质 量的超 大质量 黑洞。 
由 于该黑 洞是距 离我们 最近的 大质量 黑洞， 目前 的望远 镜的分 辨率已 经可以 直接探 
测到 黑洞的 Bondi 半径 —— 即吸 积流的 外边界 —— 处 的气体 的物理 性质， 包 括温度 
和 密度， 从而 能够精 确地计 算出吸 积率。 另一 方面， 从 射电到 红外、 X 射线 等各波 
段的 望远镜 将辐射 谱都已 经观测 出来， 故我们 能够计 算出热 光度。 根 据吸积 率以及 
热 光度的 结果， 我们 发现吸 积流的 效率非 常低， 约为 百万分 之一。 这 比标准 薄盘的 
预言 低五个 量级！ 另外， 辐射谱 也完全 与标准 薄盘预 言的多 色黑体 谱完全 不一致 
(图 1)。 反之， 这样低 的辐射 效率能 够很自 然地通 过径移 主导吸 积模型 来理解 ，且 
详细的 多波段 连续谱 也能够 用该模 型很好 的加以 解释， 如图 1 所示 [5]。 

关于 ADAF 解， 我 们需要 强调， 它只存 在于一 个临界 吸积率 以下。 达 到这一 
临 界吸积 率时， 辐 射与黏 滞产热 平衡， 能量 的径移 项可以 忽略， 此时 ADAF 解不 
再存在 [6]。 物理原 因是， 辐射大 致说来 正比于 吸积流 密度的 平方， 而 黏滞产 热率则 
正比于 密度。 这样， 当吸 积率增 高时， 辐 射增长 更快， 达 到一个 临界吸 积率时 ，辐 
射与黏 滞基本 平衡。 这即是 ADAF 的 临界吸 积率。 注 意此时 ADAF 的辐射 效率已 
经 变得非 常高， 与标准 薄盘相 差无几 了[4,6]。 

除了 低辐射 效率， ADAF 解的第 二个重 要特征 是：与 标准薄 盘不同 ，由于 ADAF 
吸 积流温 度高， 因而 能够产 生高能 X 射线 辐射。 这就 非常自 然地解 释了很 多黑洞 
源的 高能辐 射起源 问题。 但是， 由 于上述 临界吸 积率的 存在， ADAF 模型只 能解释 
光度 不太高 的源， 仍然 不能解 释明亮 的活动 星系核 的高能 辐射。 

一个有 趣的问 题是， 如果 进一步 增长吸 积率， 吸 积流将 会变得 如何？ 研究发 现[7]， 
此时 热吸积 流仍能 存在， 直到 吸积率 到达另 一个临 界值， 这一 新的临 界值是 由能量 
方程中 的压缩 功项以 及黏滞 产热项 的和与 辐射项 平衡决 定的。 在这 两个吸 积率之 
间， 热 吸积流 解仍能 存在。 若 进一步 增加吸 积率， 热 吸积流 将不再 存在， 必 然会由 
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图 1 银 河系中 心黑洞 SgrA* 的 ADAF 模型。 图 中点划 线是吸 积流中 热电子 的同步 及其康 
普顿 散射的 结果， 划 线是非 热电子 的同步 辐射的 结果， 低频射 电辐射 主要是 来源于 这部分 
电子。 长 划线是 电子的 热軔致 辐射的 结果， 主要 来源于 Bondi 半径 附近。 这 与观测 到的宁 
静态 是延展 的辐射 源的结 果是一 致的。 点线 表示热 的和非 热电子 的同步 和康普 顿散射 的和， 

而实 线表示 以上所 有辐射 的总和 [5]。 

于强烈 的辐射 制冷而 坍缩。 一个困 难的问 题是， 热 吸积流 坍缩是 如何进 行的， 是流 
体整体 性地变 成冷吸 积盘， 还是形 成一些 冷的高 密度的 云团， 悬浮在 周围的 热气体 
中， 形 成一种 两相吸 积流？ 这还 是个悬 而未决 的问题 [8]。 这个 理论问 题对于 我们理 
解很 多重要 观测比 如明亮 的活动 星系核 的高能 辐射的 起源、 黑洞 X 射线双 星的某 
些 态的物 理本质 等都具 有重要 意义。 
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喷 流的产 生机制 

Jet  Formation  Mechanisms 

许多活 动星系 核核心 区域存 在射电 喷流。 射电甚 长基线 干涉仪 (VLBI) 有 很高的 
角 分辨率 而成为 观测活 动星系 核核心 区域喷 流结构 与变化 的最佳 手段。 多 历元的 
VLBI 观 测发现 许多活 动星系 核喷流 结构中 的子源 是在运 动的， 部分 子源的 运动速 
度甚至 是超光 速的。 如果喷 流中的 等离子 团块以 接近光 速面对 观测者 运动， 由于光 
行差 效应， 观测者 就会观 测到等 离子团 块的运 动是超 光速的 [1]。 这种 模型很 好地解 
释了视 超光速 现象。 相对论 性高速 运动喷 流的形 成与加 速机制 已成为 天体物 理研究 
中 的重要 问题， 目前存 在多种 喷流加 速理论 模型。 

1.  辐射压 加速喷 流模型 

活 动星系 核中央 黑洞吸 积盘内 区辐射 压很大 ，吸积 盘表面 部分物 质会在 吸积盘 
的辐 射压的 作用下 离开盘 表面， 加速而 形成喷 流[2]。 观 测到的 许多活 动星系 核喷流 
在很大 尺度上 都保持 了很好 的准直 性[3]。 如何使 喷流准 直是这 种模型 存在的 一个问 
题。 当吸 积率很 大时， 吸积盘 内区的 辐射压 会使盘 变厚而 形成几 何厚吸 积盘。 这种 
厚盘在 黑洞附 近轴向 形成一 漏斗状 的通道 ，被辐 射压加 速的物 质经过 这一通 道会被 
准直。 吸 积盘的 辐射场 能加速 喷流， 但同 时辐射 场也会 与高速 运动喷 流物质 相互作 
用。 由于逆 Compton 散射， 喷 流会损 失部分 动能， 因 而喷流 无法加 速到较 高的速 
度 (Lorentz 因子 y 彡 2  )。 同时 对几何 厚吸积 盘的研 究表明 其是动 力学不 稳定的 。从 
观 测的角 度看， 没有证 据表明 射电活 动星系 核都具 有高吸 积率。 

当 温度很 高时， 喷 流物质 处于完 全电离 状态， 电子的 Thompson 散射截 面起主 
导 作用。 当 温度较 低时， 喷 流物质 处于部 分电离 状态， 则 线吸收 系数会 很大， 使辐 
射 压加速 过程变 得非常 有效。 这种 模型得 到了发 展并在 X 射线 双星、 部分 活动星 
系 核系统 中得到 应用。 

2.  吸积 盘磁场 加速喷 流模型 

David 和 Weber(1968) 提 出了一 个转动 恒星磁 场加速 恒星风 的模型 [4] 。在 这一模 
型中， 磁场冻 结在恒 星中， 磁场 随恒星 自转而 转动。 由于 磁冻结 效应， 恒星 表面热 
的 稀薄气 体会沿 磁力线 运动。 磁力 线保持 恒定的 转动角 速度， 气体会 沿磁力 线向外 
运动， 其 线速度 随之增 大而被 加速， 即 离心力 加速。 与此 类似， Blandford 和 
Payne(1982) 提出 了吸积 盘磁场 加速喷 流模型 [5]， 吸积 盘中的 物质绕 黑洞做 圆周运 
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动， 其运动 速度接 近开普 勒运动 速度， 冻 结在吸 积盘上 的有序 磁场会 像恒星 磁场一 
样随吸 积物质 绕黑洞 转动。 吸 积盘表 面气体 离开盘 沿磁力 线加速 运动。 在这 个模型 
中， 吸 积盘必 须有一 大尺度 有序的 磁场。 Camenzind 将这个 模型在 广义相 对论框 
架下进 行了推 广[6]， 以研究 在黑洞 附近吸 积盘磁 场加速 喷流的 行为， 这对研 究活动 
星系 核中相 对论性 运动喷 流的加 速过程 是很有 用的。 近 年来， 借助数 值模拟 手段可 
以对 喷流加 速过程 的非线 性不稳 定性和 随时间 演化行 为进行 研究。 


图 1 吸积 盘磁场 加速喷 流的示 意图， 冻结 在吸积 盘上的 磁场随 吸积物 质绕中 央天体 
做圆周 运动， 盘上部 分等离 子体由 于离心 力作用 会沿磁 力线运 动而被 加速形 成喷流 

(取 自文献 [7] 中的图 2)。 

3. 转动黑 洞磁场 加速喷 流模型 

在吸 积盘磁 场加速 喷流模 型中， 喷 流的动 能来自 于吸积 物质绕 黑洞运 动的动 
能。 与此 类似， 快速自 转的黑 洞的动 能也能 通过磁 场提取 出来加 速喷流 [8]， 喷流的 
动能来 源于黑 洞的转 动动能 。不带 电转动 黑洞的 磁场只 能由黑 洞附近 的吸积 盘中的 
电流来 维持， 所以喷 流从转 动黑洞 中能提 取的能 量的多 少与黑 洞及其 周围吸 积盘的 
性质有 关[9]。 

与吸积 盘磁场 加速喷 流模型 相比， 由于 涉及的 物理过 程的复 杂性， 对转 动黑洞 
磁 场加速 喷流模 型的研 究还很 不成熟 。通 过这种 机制加 速形成 的喷流 也存在 准直问 
题。 应该指 出的是 这种黑 洞磁场 加速喷 流机制 与吸积 盘磁场 加速机 制并不 是对立 
的， 它们可 以同时 起作用 。如： 在快速 自转的 黑洞吸 积盘系 统中， 转 动黑洞 与吸积 
盘磁场 都可加 速喷流 。喷流 的动能 可能部 分来源 于黑洞 转动能 和盘中 吸积物 质的动 
能， 而吸 积盘的 有序磁 场可以 准直黑 洞磁场 加速的 喷流。 磁场 加速喷 流中大 尺度有 
序 磁场的 形成与 维持仍 是有待 解决的 问题。 
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黑洞 吸积盘 的蒸发 

Evaporation  of  Accretion  Disks  Around  Black  Holes 


1. 吸积 盘蒸发 概念的 提出、 发展以 及研究 的意义 

吸 积盘蒸 发的概 念是由 Meyer  &  Meyer-Hofmeister[1] 于 1994 年针 对矮新 星提出 
来的， 旨在解 释矮新 星爆发 过程中 出现的 令人困 惑的紫 外延滞 现象。 其物理 图像是 
标 准吸积 盘的上 下方存 在着冕 (图 1)， 盘和 冕都是 通过黏 滞加热 并转移 角动量 ，从 
而使气 体源源 不断地 流向中 心天体 ，并在 这个过 程中释 放被吸 积气体 的引力 能而产 
生 辐射。 由于盘 和冕截 然不同 的物理 性质， 即 盘是由 几何薄 、光 学厚的 冷气体 组成， 
而冕 是由几 何厚、 光 学薄的 热气体 组成， 盘 和冕之 间会产 生很强 的相互 作用， 其中 
一个非 常重要 的过程 是电子 热传导 ，它将 高温冕 中的热 量传输 到相对 很冷的 吸积盘 
的 表层， 从 而加热 盘表面 物质， 导 致部分 盘物质 蒸发到 冕中。 在 一个双 星系统 ，吸 
积 的物质 是由伴 星洛希 瓣内气 体通过 内拉格 朗日点 提供的 ，所 以被吸 积气体 基本上 
被 限制在 轨道平 面内， 供给吸 积盘。 而 冕吸积 的物质 主要来 源于盘 蒸发。 由 于冕气 
体被 吸积， 从盘 表面蒸 发的气 体就像 虹吸管 中的水 一样， 源源 不断的 通过冕 流向中 
心 天体。 所以， 由上述 机制维 持的吸 积盘的 冕早时 候也叫 虹吸流 (siphon  flow)。 

吸积盘 的蒸发 从矮新 星移植 到黑洞 系统时 [2,3] ，其性 质在黑 洞附近 发生了 变化。 
从外 向内， 越来 越多的 蒸发气 体加入 冕吸积 流中， 在黑 洞附近 冕的密 度大到 足以辐 
射掉 所有的 热量， 于是， 在这 里蒸发 不再， 过分 的辐射 冷却甚 至导致 部分冕 气体凝 
聚到 盘中。 所 以黑洞 吸积盘 最重要 的特征 是冕的 吸积率 (或 密度) 的 “饱 和”。 这个 
临界吸 积率的 存在意 味着黑 洞吸积 的形式 会随着 系统的 吸积率 (或 质量转 移率) 的 
变化 而改变 (图 2): 当供给 系统的 吸积率 (亦称 质量转 移率) 高 于此临 界吸积 率时， 
蒸 发只是 将吸积 盘中部 分气体 分流到 冕中， 盘 可以一 直延伸 在黑洞 的最后 稳定轨 
道。 更有 甚者， 当盘中 的吸积 流达到 一定强 度时， 大量 的盘辐 射光子 穿过冕 区与高 
温 电子逆 康普顿 散射会 使冕气 体过分 冷却而 凝聚， 从 而使冕 变得非 常弱， 这 时吸积 
是 由盘所 主导。 而当 吸积率 低于临 界吸积 率时， 吸积盘 中气体 在向内 吸积的 过程中 
逐步被 蒸发， 直 到达到 某一距 离处盘 内吸积 流被完 全蒸发 ，在 内 区吸积 盘不再 存在， 
从而形 成纯粹 的冕吸 积流， 即径 流主导 的吸积 (ADAF)。 这样 的预言 正好解 释了黑 
洞 X 射线双 星的两 种最常 见的观 测光谱 —— 低硬 态和高 软态： 在 低光度 天体中 ，较 
平的硬 X 射线 辐射谱 是由以 高温和 低释能 效率为 特征的 ADAF 所产 生的； 而在高 
光度天 体中， 其软谱 是由标 准盘产 生的。 模型所 预言的 高低态 转换的 临界光 度与黑 
洞 X 射线双 星的观 测值基 本一致 [4]。 
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图 1 双星 中吸积 盘与冕 及伴星 示意图 [1()] 。图 2 高态 (下) 和低态 (上) 的 吸积流 剖面图 [7] 


黑洞吸 积盘的 蒸发模 型不仅 为黑洞 X 射线 双星的 光谱态 变化提 供了独 特的物 
理 机制， 同时也 自然地 i 全释 了光 谱态跃 迁时的 光度延 滞现象 (hysteresis)[5], 并为近 
年来发 现的内 吸积盘 在低态 X 射线双 星出现 的奇怪 现象提 出了理 论依据 [6] 。该 模型 
融 合了吸 积盘和 ADAF 两种 最基本 的吸积 形式， 揭 示了二 者相互 依存、 相互 转化、 
变 换主导 的内禀 关系。 应用到 超大质 量黑洞 系统， 吸积 盘的蒸 发模型 在一定 程度上 
揭示了 活动星 系核错 综复杂 的子类 形成的 内禀原 因[7]， 如高光 度活动 星系核 与低光 
度活动 星系核 的不同 光谱， 宽 线区的 性质及 其存在 与消失 的条件 等等。 

2. 黑 洞吸积 盘蒸发 研究中 未解决 的问题 

2.1  基本理 论问题 

黑洞吸 积盘的 蒸发模 型发展 至今， 经历 了逐步 发展与 完善的 过程。 但是， 现有 
的模 型仍然 只是一 个简化 了的最 基本的 模型， 还存 在着许 多尚未 解决、 有待 探索的 
问题， 有 许多方 面需要 完善。 首先， 吸积盘 的冕是 怎样形 成的？ 是与 日冕的 形成机 
制类 似吗？ 或是 吸积盘 表面的 热不稳 定性促 成的？ 目前还 缺乏观 测证据 。其次 ，冕 
中 的黏滞 究竟是 如何产 生的？ 参数化 的黏滞 系数是 多少？ 众所 周知， 不同的 黏滞律 
以及黏 滞系数 的大小 对吸积 盘蒸发 的性质 乃至辐 射光谱 有很大 的影响 。更复 杂的问 
题是， 磁 场在吸 积盘和 冕中的 作用与 影响有 多强？ 除了 磁场自 身的复 杂性， 如小尺 
度磁场 是如何 产生、 如何 通过不 稳定性 放大、 最后达 到的强 度有多 大等， 磁 场对吸 
积 盘和冕 的加热 (如 磁重连 、湍 流等) 、对电 子垂向 热传导 的影响 等都有 待深入 探索， 
而这些 未知因 素将直 接影响 吸积盘 的蒸发 / 凝聚 效率， 进 而影响 ADAF 向标 准盘吸 
积盘 转变的 临近吸 积率， 影响 吸积盘 的截断 位置， 最终影 响吸积 流的辐 射光度 、光 
谱与 光变。 

2.2 在 各质量 层次的 黑洞系 统 中应用 的问题 

模 型应用 到黑洞 系统， 该 模型有 待解释 的观测 现象主 要有： ①在 X 射线 双星 
的光谱 态变化 周期中 ，光谱 态跃迁 的光度 与爆发 光度及 爆发前 的沉寂 时间的 相关性 
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问题 [8]， 这 需要从 理论上 计算吸 积盘与 冕蒸发 的含时 演化； ②在活 动星系 核中， 
普遍认 为类星 体的强 X 射线辐 射是由 吸积盘 的冕产 生的。 在 如此高 的吸积 率情况 
下， 如何维 持一个 与吸积 盘辐射 强度相 当的热 冕仍然 是一个 未解的 难题， 因 为光学 
薄的 冕吸积 所释放 的引力 能远远 不够产 生观测 到的强 X 射线 辐射， 太强的 辐射会 
将 冕迅速 冷却。 只有 当大部 分的吸 积盘释 放的引 力能以 某种未 知的方 式传输 给冕， 
才可能 维持如 此强的 冕与盘 共存。 尽管人 们猜测 磁场可 能传输 能量， 磁重联 可以释 
放 能量加 热冕， 但具体 过程仍 然是一 个未解 之谜； ③ 黑洞质 量从几 个太阳 质量到 
一亿 个太阳 质量， 吸积 盘蒸发 的性质 并未发 生根本 变化， 寓示 着黑洞 吸积在 双星和 
活动 星系核 中的本 质是一 样的， 这与观 测推断 的大统 一模型 是一致 的[9]。 然而 ，活 
动星系 核在观 测上表 现出很 多不同 于黑洞 双星的 差异， 说明这 两类天 体并非 完全相 
同 。那 么是什 么导致 了这些 差异？ 是 外在的 环境？ 还是 内在的 因素？ 目前依 然没有 
定论。 
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相对 论喷流 中的粒 子加速 

Particle  Acceleration  in  Relativistic  Jets 

1. 宇宙中 相对论 喷流的 普遍性 

1977 年 前后， 得益 于初步 发展起 来的甚 长基线 干涉仪 (VLBI) 技术， 天 文学家 
们在亚 角秒空 间分辨 率上， 观测到 3C  279 等 几颗致 密射电 类星体 的双子 源结构 (实 
际 上就是 后来的 核与喷 流)， 发 现双子 源间分 离运动 的视速 度超过 光速， 见图 1[1]。 
这一现 象称为 喷流的 视超光 速运动 ，尽管 当时对 其有诸 如类星 体的非 宇宙学 红移等 
很多 解释， 1978 年 4 月 ，在 匹兹堡 举行的 BLLac 天 体专题 会议上 ，为了 解释 BL  Lac 
天体和 一些平 谱射电 类星体 (两 者后来 合称为 blazar, 即耀 变体) 的大 幅快速 光变、 

高 偏振、 超高射 电亮温 度以及 BL  Lac 天体 
无 发射线 (或 只有很 弱的发 射线) 等 奇特现 
象， R.D.  Blandford 和 M.  Rees 大胆 地提出 
了  blazar 的相 对论喷 流模型 [2]。 该模 型认为 
blazar 以 相对论 性速度 (即 接近 光速) 从两级 
喷出 等离子 体外流 (即喷 流)， 且速度 方向与 
我 们观测 者的视 线夹角 很小， 从而喷 流的非 
热辐射 被相对 论多普 勒效应 放大， 成为 
blazar 连续谱 的主要 成分。 经 过几十 年的观 
测 检验和 发展， 现 在已普 遍认为 blazar 的连 
续 谱辐射 几乎都 起源于 相对论 喷流， 而且认 
为其他 射电噪 活动星 系核本 质上与 blazar 相 
同， 其喷 流也是 相对论 性的， 只是与 我们观 
测 者的视 线夹角 较大， 其辐射 被相对 论多普 
图 1  Blazar  3C  279 的 视超光 速运动 [1]。 勒效 应缩小 或放大 较小， 从而 不表现 blazar 

的奇 特观测 特征。 

与活动 星系核 一样， 黑洞 X 射线 双星也 是黑洞 吸积物 质提供 能源， 其 中有约 
10 个 观测到 喷流， 如 GRO  J1655-40[3]， 而 且有些 观测到 喷流视 超光速 运动， 以及 
快 速光变 和超高 射电亮 温度等 现象， 如 GRS  1915+105( 见图 2)， 因而 也是相 对论喷 
流， 被 称为微 类星体 (microquasar)[4] 。此 夕卜， 相对 论喷流 还被用 来解释 y 暴 (y-ray  burst) 
现象 [5]。 总之， 相对论 喷流广 泛存在 于恒星 级和星 系级天 体中， 如图 3 所示。 
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图 2 微 类星体 GRS  1915+105 的视超 光速运 动[4]。 


图 3 微类 星体、 耀变体 、伽 马暴结 构类比 示意图 [4] 


2. 相 对论喷 流中存 在粒子 加速过 程的观 测证据 

相对 论喷流 射电到 光学波 段的辐 射通常 具有很 高的线 偏振， 能 谱是非 热幂率 
谱， 表 明是同 步辐射 产生， 表明 喷流中 存在高 能相对 论电子 (可 能还包 括正电 子)。 
例如， 对于 1 高斯的 blazar 喷流 磁场， 即 使产生 1GHz 的 低频射 电同步 辐射， 所需 
相 对论电 子的洛 伦兹因 子也达 10 左右， 其 能量达 5.11MeV， 而 产生软 X 射线 同步 
辐射 的相对 论电子 的能量 则高达 5 万 MeV 以上。 20 世纪 90 年代 以来， 观 测发现 
许多 blazar 是 甚高能 y 射线 源， 使人们 认识到 blazar 喷流 辐射的 能谱范 围很宽 ，几 
乎覆 盖了整 个电磁 波谱， 认识到 blazar 喷 流中高 能电子 不仅仅 通过同 步辐射 损失能 
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量， 还 很可能 通过逆 康普顿 散射过 程损失 能量， 产 生高能 Y 射线， 并 且为使 所产生 
的 Y 射线 不被吸 收掉， 辐射 区不能 离吸积 盘太近 [6]。 喷 流中高 能电子 因辐射 会迅速 
损失 能量， 辐射寿 命可以 短到天 的量级 以内， 因 此这些 高能电 子不可 能是在 黑洞吸 
积盘处 加速获 得能量 后注入 喷流的 ，喷流 中一定 具有某 种加速 机制把 电子加 速到相 
对论 能量， 或通过 加速其 他粒子 (如质 子)， 再产生 相对论 电子。 Blazar 的喷 流通常 
从 星系中 心一直 延伸到 Kpc(lKpc  =  3261.564 光年) 甚至 Mpc 尺度处 ，并 且大 尺度喷 
流也 观测到 射电、 光学和 X 射线 辐射， 表明 整个喷 流中有 多个加 速区， 不 断地加 
速和再 加速粒 子[7]， 把喷流 所携带 的能量 (只 是一 部分) 转 化为辐 射能。 

3.  相对 论喷流 中粒子 加速过 程研究 的现状 与困难 

那么， 相 对论喷 流中粒 子是如 何加速 的呢？ 这一 问题一 直是天 文学的 一个难 
题。 早 在喷流 被发现 之初， 这一 问题就 摆到了 天体物 理学家 面前， 先 后有多 种模型 
被 提出。 这些模 型几乎 涉及天 体物理 学中所 有的粒 子加速 机制， 如费米 加速、 磁重 
联 加速、 随机 加速等 [8]。 随 机加速 主要可 能发生 在相对 论喷流 与其周 围介质 的交界 
处， 即 喷流的 外鞘； 磁重 联加速 比较有 可能发 生在相 对论喷 流产生 之初， 波 印亭能 
流可 能占主 导那段 喷流。 带电粒 子与运 动的磁 场发生 “ 碰撞” 而获得 能量的 过程称 
为费米 加速， 很 容易发 生在激 波和湍 流中。 目前 相对论 喷流中 粒子加 速的主 要模型 
是激 波加速 模型， 根据 激波的 形成， 分为 内激波 和外激 波模型 两类。 除了  blazar 
的 相对论 喷流， 激 波模型 也广泛 应用于 Y 暴喷流 [5]。 外 激波模 型主要 用于喷 流末端 
的射电 热斑和 Y 暴余辉 的粒子 加速。 内激 波模型 最早由 M.  Rees 于 1978 年 用来解 
释 M87 喷流 中节点 (knot) 的辐射 [9]。 目前内 激波模 型在理 论上已 有很大 发展， 由早 
期的非 相对论 激波， 发展 为相对 论激波 还有 人发展 出双激 波碰撞 模型， 即从 
中心 产生的 不同速 度的两 个相对 论激波 发生碰 撞后， 形成 新激波 波前而 对粒子 
加速。 

虽然已 有几十 年的研 究历史 ，对 相对 论喷流 中粒子 的加速 问题的 研究目 前还处 
于众 说纷纭 状态。 困 难主要 在于粒 子加速 过程无 法直接 观测， 加速区 的物理 条件和 
参数只 能间接 测定， 理论模 型缺乏 观测上 的有效 限制。 粒子加 速问题 与喷流 的产生 
和加速 及准直 机制、 喷流 中的能 量传输 和辐射 过程、 喷 流的物 质组成 等问题 密切相 
关。 这些问 题也还 都很不 清楚， 喷 流如何 产生、 被 准直、 被 加速， 即 喷流从 黑洞提 
取 能量的 物理机 制更是 天体物 理学要 解决的 基本问 题之一 。激 波很可 能产生 于黑洞 
附近， 与喷 流的物 质和能 量注入 及传输 (即 喷流从 黑洞提 取能量 的物理 机制) 直接联 
系。 喷流是 活动星 系核和 X 射线 双星 中可直 接成像 观测的 结构， 对 于黑洞 和吸积 
盘等 (目 前无 法直接 观测) 的 研究， 其 研究意 义不言 而喻。 

4.  展望 

根 据电动 力学， 带 电粒子 速度变 化必会 产生电 磁波， 因此 带电粒 子加速 的过程 


相对论 喷流中 的粒 子加速 


•  679  • 


一定 同时也 是辐射 过程， 粒子 的加速 区同时 也是辐 射区， 而加 速区内 粒子的 能量和 
能谱分 布是加 速和辐 射共同 作用的 结果。 粒子加 速过程 实际上 是辐射 区的能 量注入 
过程， 对应于 辐射的 高态或 爆发态 (可以 直接观 测！） ， 这 时辐射 区就是 加速区 ，因 
此研究 高态和 爆发态 的辐射 过程， 确 定辐射 区物理 条件和 参量， 对于 研究粒 子的加 
速过 程和机 制尤为 重要。 美国 NASA 已于 去年成 功发射 Fermi  Y 射线空 间望 远镜， 
并已显 示出强 大的探 测能力 ，它与 其他望 远镜的 多波段 联测将 可以获 得到很 多相对 
论喷 流的高 态和爆 发态多 波段能 谱及其 变化变 资料， 从 而获得 加速区 的物理 参数。 
此外， 由 于距离 较近， 对 X 射线 双星 喷流可 进行比 blazar 喷流 更细致 的观测 ，甚 
至由 于时标 较短， 较易观 测到喷 流形成 与吸积 盘光度 变化的 对应关 系[4]。 因此 ，未 
来几年 对相对 论喷流 中的粒 子加速 问题的 研究将 有望取 得重大 进展， 甚至 突破。 
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中子 星磁场 


Magnetic  Fields  of  Neutron  Stars 


中 子星是 恒星演 化的最 后产物 之一， 是致密 星的一 种[1]。 它相当 于一个 太阳被 
压缩到 20 千米 范围， 其磁场 强度一 般是约 1012 高斯， 是 地球磁 场的万 亿倍。 有一 
类 爆发强 X 射线 的中 子星， 其 磁场可 以高达 1015 高斯， 目前 它是宇 宙中已 知的最 
强大 的磁体 [2]。 那么， 如 何形成 强大的 磁场， 学术界 还没有 统一的 结论。 多 数学者 
认为， 中子星 磁场来 源于其 前身星 超新星 爆发后 的残留 磁场。 以太阳 为例， 如果其 
平均 磁场有 100 高斯， 当它 坍缩到 20 千米范 围时， 若磁 场通量 守恒， 可以 得到磁 
场 强度与 密度的 2/3 次方成 正比， 就获得 1012 高斯 磁场； 还 有学者 认为， 中子星 
内部 的中子 (或 夸克) 自旋磁 矩定向 排列， 其磁场 甚至可 以高达 1016 高斯。 

中 子星磁 场的分 布情况 如何？ 自 1967 年 中子星 (脉 冲星) 被发现 至今， 已经知 
道 2000 多颗， 其 中大约 200 颗是 低磁场 (108 〜 109 高斯) 毫秒脉 冲星， 十几颗 是超强 
磁场 的磁星 (1015 高 斯)， 大部分 中子星 磁场在 1012 高斯附 近[3]。 观测 针对来 自磁场 
区域的 辐射， 这些 源的约 90% 有射电 辐射， 约 10% 是高能 辐射。 

那么， 中子 星的磁 场如何 演化？ 这个 问题还 没有彻 底解决 。现在 被比较 多学者 
接 受的观 点是， 中子 星磁场 在双星 吸积过 程中减 少了， 同时星 体旋转 加速， 这是毫 
秒脉 冲星循 环模型 [4,5]。 其观 测证据 如下， （1) 有一 半毫秒 脉冲星 处于双 星系， 它们 
的磁场 5 和 自旋周 期尸符 合加速 关系， 即 5 -尸正 相关； （2) 不久前 发现的 双脉冲 
星， 其 中一颗 是毫秒 脉冲星 (约 109 高 斯)， 另一颗 是正常 脉冲星 (约 1012 高斯) ，符 
合磁 场演化 预期； (3) 美 国宇航 局卫星 RXTE 发 现了处 于双星 吸积系 统中的 X 射线 
脉 冲星， 其测定 的自旋 周期是 2.5 毫秒， 估 计的磁 场是约 108 高斯， 这和射 电脉冲 
堅 B-P 基本一 致[6]。 

中 子星磁 场如何 测定？ （1) 射电 脉冲星 的自转 周期在 减小， 这被 认为是 旋转磁 
偶 极子辐 射电磁 波消耗 中子星 动量造 成的， 由此 推导出 5 与 P 和 P 变 率公式 ，因 
此只 要测量 脉冲星 P 和 P 变率 就估 计出其 磁场； （2) 对于 X 射线脉 冲星， 当自旋 
周期 P 测出 后， 由 开普勒 定律计 算共转 半径， 给出 中子星 磁球的 约束， 而 磁球正 
比于 磁场、 反 比于吸 积率， 所以再 测出吸 积率， 磁场就 估计出 来了； （3) 直 接测量 
中子 星磁场 只能针 对少数 X 射线 源， 其原 理是， 电子 在磁场 中回旋 运动的 共振能 
级是 11.6(keV)(5/1012), 只要找 到这个 能级， 就推算 出星体 磁场。 显然， 第 S 种方 
法 是可靠 的直接 测量， 目前只 有大约 40 个 源直接 测到了 磁场。 方法 1 和 2 的估计 
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需要 假定中 子星的 参数， 诸如 质量和 半径， 因此在 数量级 上一般 有效。 曾经出 现过， 
方法 1 和方法 3 测量结 果相差 100 倍的 毫秒脉 冲星， 不 过方法 1 测量 大尺度 磁场， 
而方法 3 测 量局部 磁场， 这 可能是 因为毫 秒脉冲 星存在 局部强 磁区。 

中子 星磁场 方向和 自转轴 夹角， 即磁 倾角， 也 发现了 演化。 统计 表明， 年龄大 
的 脉冲星 磁倾角 变小。 但是 磁倾角 的测量 准确性 还有待 解决， 因为部 分脉冲 星使用 
两种方 法得到 的角度 不同。 第 一种方 法是利 用射电 偏振， 第二 种方法 是利用 脉冲星 
辐射核 心束。 

尚未 解决的 问题？ 观测表 明大部 分毫秒 脉冲星 磁场集 中在约 108 〜 109 高斯， 108 
高斯 似乎是 下限， 那么为 什么中 子星存 在磁场 下限、 或底 磁场？ 是否 和吸积 演化有 
关是 值得探 讨的。 最快的 脉冲星 自转是 716Hz, 那么为 什么脉 冲星不 能更快 ，如 
1000Hz, — '种解 释认为 晕秒脉 冲星的 形变导 致引力 辅射， 筒 速旋转 的脉冲 星角动 
量被 引力波 辐射消 耗掉。 此外， 中 子星磁 场的上 限是约 1015 高斯？ 是否存 在更强 
磁场？ 约 束磁场 上限的 条件是 什么？ 磁场约 108 高斯的 X 射线 脉冲星 处于双 星系， 
很多源 显示出 QPO 现象， 而处 于双星 系的白 矮星也 被发现 QPO, 这两 类源的 QPO 
关系 存在类 似性， 这些 QPO 的 双星致 密星体 特征也 是亟待 解决的 问题。 


图 1 中子 星在双 星系统 中被吸 积加速 示意图 (取自 http://images.google.cn/)。 
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什么 是磁中 子星？ 

What  Is  a  Magnetar? 

磁 中子星 (magnetars) 是 一类特 殊的中 子星， 其表面 磁场强 度达到 1014 〜 1015 高 
斯， 是 自然界 中已知 最强的 磁场， 而且 远远超 过典型 的射电 脉冲星 (普 通中 子星) 具 
有的 1012 〜 1013 高 斯的表 面磁场 强度。 在 这种极 强的磁 场中， 会发生 很多在 地球实 
验 室或者 宇宙其 他任何 地方都 无法研 究的奇 特现象 ，因 此可以 用来检 验或者 发现极 
强 磁场中 的物理 规律。 关于磁 中子星 的起源 (主 要是其 超强磁 场的来 源)、 演化 、内 
部 结构、 它们 对周围 物质和 环境的 影响都 是目前 天体物 理前沿 的研究 热点。 

1. 磁中子 星的基 本性质 

1992 年 Duncan 和 Thompson 预言了 磁中子 星的存 在并提 出了磁 中子星 的第一 
个， 也是 磁中子 星的主 流模型 [1]。 1998 年 Kouveliotou 等发 现了第 一个磁 中子星 [2]， 
揭 开了磁 中子星 研究的 序幕。 普通 中子星 的表面 偶极磁 场的强 度小于 1013 高斯， 
而磁中 子星的 表面磁 场强度 会超过 4.4X1013 高斯 (称 为磁场 的量子 临界极 限)， 这是 
至今在 自然界 或者实 验室中 测量到 的最高 的磁场 强度。 在该 磁场强 度下， 电 子的朗 
道能级 之间的 能量等 于电子 的静止 质量的 能量。 在如此 强的磁 场中， 会发生 一系列 
的奇特 现象： ①一个 光子会 劈裂成 为两个 光子， 或者 两个光 子会并 合成为 一个光 
子， 因此不 会像普 通孤立 的中子 星那样 产生大 量的正 负电子 对级联 簇射； ②真空 
被磁场 极化， 会发 生像在 方解石 (calcite) 中的 强烈的 双折射 现象； ③ 原子变 成圆柱 
形的， 直径 甚至小 于电子 的相对 论量子 波长。 这 些极强 磁场中 的物理 现象只 能通过 
观测 磁中子 星进行 研究。 

目 前已知 的磁中 子星在 观测上 表现为 两类， 即 软伽马 重复暴 (soft  gamma-ray 
repeater, 或者 SGR) 和反常 X 射线 脉冲星 (anomalous  X-ray  pulsar, 或者 AXP)。 软伽 
马 重复暴 的主要 观测特 征是： 不 定期地 从该天 体发出 多次伽 马射线 爆发， 其 重复爆 
发 以及较 软的伽 马射线 能谱和 普通的 伽马射 线暴明 显不同 ，但 是其能 谱又明 显比来 
自普通 中子星 表面的 X 射线暴 更硬； 从 三个不 同的天 体分别 观测到 过一次 非常强 
烈 的爆发 (称 为巨 耀斑， giant  flare) 它 们的峰 值亮度 达到了 大约 1045~1047  erg/s (观测 
到的 流强甚 至远远 高于伽 马射线 暴)， 爆发期 间光变 曲线上 出现了 周期为 5 〜 8 秒的 
强烈 振荡， 如图 1 所示； 从 大部分 的软伽 马重复 暴的光 变曲线 上也都 观测到 了周期 
在 2 〜 11 秒之间 的振荡 现象； 它们 每次爆 发的流 强和两 次爆发 期间的 等待时 间成正 
比， 类似于 地震、 太阳 X 射线 耀斑、 沙堆等 现象， 数 学上可 以用临 界自组 织模型 
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图 1 来自 SGR1900+14 的巨耀 斑的光 变曲线 [3]。 可 以清楚 地看到 周期为 5.16 秒 的振荡 (注 
意横 轴和纵 轴都是 对数坐 标)。 其初始 的爆发 (标为 “flash”) 的 峰值亮 度接近 1045erg/s, 而且能 
谱非 常硬。 其他两 个软伽 马射线 重复暴 的巨耀 斑有非 常类似 的观测 性质。 

假设它 们是孤 立的中 子星而 且观测 到的光 变曲线 的振荡 周期是 中子星 的自转 
周期， 那么根 据中子 星的自 转变慢 是由于 中子星 的磁偶 极辐射 造成的 (称 为“ 磁制动 
效应 ”)， 就可以 大致估 计出它 们的中 子星表 面磁场 强度都 超过了  1014 高斯， 甚至有 
的 达到了  2xl015 高斯， 远远超 过了磁 场的量 子临界 极限。 目前 已知的 18 个 磁中子 
星 候选体 中共有 13 个通过 这种方 法确定 了它们 的超强 磁场， 因此被 证认为 磁中子 
星； 其中 8 个软伽 马重复 暴中的 4 个和 10 个反常 X 射线 脉冲 星中的 9 个已 经被证 
认 为磁中 子星。 关于磁 中子星 的详细 观测星 表请参 看文献 [4]。 

2. 磁 中子星 的伽马 射线和 X 射线释 放机制 

磁 中子星 的伽马 射线和 X 射线辐 射都是 由它们 的超强 磁场引 起的。 磁 中子星 
的 内部的 强磁场 会穿透 其表面 硬壳。 在 转动过 程中， 由 于其内 部的超 流体不 能时刻 
保 持和表 面硬壳 同步， 这 些连接 内部的 超流体 和表面 硬壳的 磁力线 就会被 扭曲， 产 
生 的剪切 力使其 表面硬 壳发生 移动， 从而 导致磁 中子星 的外部 磁场位 型发生 变化。 
变化的 磁场会 产生强 烈的耗 散电流 ，使囚 禁在磁 中子星 的外部 磁场中 的粒子 不断获 


描述。 反常 X 射线 脉冲星 发出周 期性的 X 射线 信号， 其 周期和 软伽马 重复暴 类似， 
也在 2 〜 11 秒 之间； 它们 和孤立 X 射线脉 冲星的 主要不 同是， 它们的 X 射线 亮度远 
远高 于具有 和孤立 X 射线 脉冲星 的中子 星同样 的转动 惯量的 中子星 的自转 能的损 
失率； 它们 和处于 双星中 的吸积 X 射线脉 冲星的 主要不 同是， 它们 的自转 周期的 
变 化没有 呈现出 双星轨 道周期 变化的 特征。 因此它 们被称 为反常 X 射线脉 冲星。 
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得 能量。 当 磁场向 更低的 能级调 整的时 候就会 通过磁 重联过 程突然 释放大 量的能 
量， 产 生强烈 的伽马 射线和 X 射线 辐射， 类似于 太阳耀 斑的能 量释放 过程。 这就 
是普通 的软伽 马重复 暴的爆 发过程 。而巨 耀斑的 能量释 放过程 则是由 其表面 硬壳的 
显著 移动造 成的， 这 时磁中 子星的 外部磁 场位型 发生大 尺度的 变化， 突然释 放巨大 
的 能量， 以磁火 球的方 式发生 爆发， 产 生大量 的伽马 射线。 

磁 场在介 质中会 衰减， 提供 对介质 的内部 加热。 当 磁场强 度小于 1011 高 斯时， 
磁场 衰减主 要是通 过欧姆 耗散。 当 磁场强 度介于 1012 〜 1013 高 斯时， 磁场衰 减主要 
是 通过霍 尔漂移 (Hall  drift)。 对 于表明 磁场强 度超过 1014 高斯 的磁中 子星， 其磁场 
衰减 主要是 通过双 极扩散 (ampipolar  diffusion) , 使得中 子星的 表面温 度显著 提高， 
发 出亮度 达到约 1035  erg/s 的 X 射线 辐射， 远远超 过中子 星的自 转能的 损失率 。这 
可能 是反常 X 射 线脉冲 星的主 要辐射 机制。 

3. 磁中子 星的形 成机制 

不同的 磁中子 星的形 成机制 的焦点 在于它 们的超 强磁场 是如何 产生的 。简 单地 
说有 关的模 型可以 分成三 大类： 原生 模型、 演 化模型 和化石 模型。 原 生模型 假设不 
同的超 新星爆 发的前 身星在 爆发的 时候形 成具有 不同的 磁场的 中子星 ，那些 磁场最 
强的中 子星就 是磁中 子星。 演化模 型则假 设所有 中子星 在产生 的时候 具有类 似的磁 
场， 但是 不同的 中子星 有不同 的演化 途径， 有些 中子星 在演化 过程中 表面偶 极磁场 
会 增加， 形 成了今 天看到 的磁中 子星。 化 石模型 假设中 子星的 磁场是 其超新 星爆发 
之 前的前 身星遗 留下来 的磁场 ，具 有最强 磁场的 那些恒 星超新 星爆发 之后形 成的中 
子星就 是磁中 子星。 

1992 年 Duncan 和 Thompson 提出 了磁中 子星的 磁场原 生模型 [1]。 如图 2 所示， 
在刚 刚诞生 的高速 转动的 中子星 内部， 快速 中微子 冷却过 程形成 会形成 大量的 、紊 
乱 的高速 对流。 类似 于太阳 中的发 电机转 子机制 (dynamo  mechanism), 如果 10% 的 
对流 的转动 机械能 转化为 磁场能 的话， 中 子星内 部就会 产生非 常强的 磁场。 如果中 
子 星的初 始自转 周期是 1 〜 2 毫秒， 那 么这个 机制就 能够产 生高达 1016 高斯的 磁场。 
这个机 制给出 两个可 以进行 观测检 验的预 言：① 磁中 子星具 有比普 通中子 星更高 
的空 间运动 速度； ② 产生 磁中子 星的超 新星爆 发比产 生普通 中子星 的超新 星爆发 
更加 强烈， 也 就是能 够释放 更多的 能量。 然而， 遗憾 的是， 这 两个预 言都没 有被证 
实， 甚 至和已 有的观 测事实 矛盾。 尽管目 前的观 测结果 还不能 完全排 除这个 模型， 
但是至 少是还 没有获 得支持 这个模 型的清 楚证据 [4]。 因此， 尽 管这个 模型预 言了磁 
中 子星的 存在， 而且是 目前学 术界比 较广泛 接受的 模型， 支持 这个模 型的观 测事实 
并不 充分， 甚 至是负 面的。 

2004 年林锦 荣和张 双南提 出了磁 中子星 的磁场 演化模 型[5]。 假 设所有 的中子 
星在产 生的时 候都具 有类似 的表面 磁场， 根据观 测到的 不同中 子星的 周期耀 变的不 
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本模 型的等 年龄线 
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图 3 林锦荣 和张双 南提出 的磁中 子星的 磁场演 化模型 （摘 自文献 [5])。 假设 所有的 中子星 
的 初始磁 场和自 转周期 都是一 样的， 具有 不同的 自转周 期耀变 参数的 中子星 的磁场 会沿不 
同 的实线 演化， 导致部 分中子 星的表 面磁场 能够达 到观测 到的磁 中子星 的表面 磁场。 


Dave  Dooling,  MASA  Marshall  Space  Flight  Center 


图 2  Duncan 和 Thompson 提 出的中 子星磁 场产生 的原生 模型。 在高 速转动 的中子 星内部 
会形成 高速的 对流， 类似 于太阳 中的发 电机转 子机制 (dynamo  mechanism), 如果 10% 的转动 
机械能 转化为 磁场能 的话， 中子星 内部就 会产生 非常强 的磁场 (作 者： Dave  Dooling,  NASA 

Marshall  Space  Flight  Center)。 


同性质 ，可以 预期不 同的中 子星的 表面磁 场的演 化将遵 循不同 的途径 。如图 3 所示， 
那些 自转周 期耀变 比较剧 烈但是 耀变之 后不能 完全恢 复的射 电脉冲 星的表 面磁场 
将 会逐渐 增加到 磁中子 星所具 有的表 面磁场 。这 个模型 遇到的 主要挑 战是它 要求磁 
中 子星的 年龄在 10 万到 百万年 左右， 而有一 些反常 X 射线脉 冲星被 证认和 较为年 
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轻 (年 龄小于 万年) 的超新 星遗迹 成协。 但 是最近 的观测 表明， 大 部分、 也许 所有的 
这些 成协都 可能是 偶然符 合事件 [4]。 这个 模型的 成功之 处是： ①预 言了磁 中子星 
会 发生强 烈的自 转周期 耀变， 被后来 的观测 所证实 [4]; ②预 言了普 通射电 脉冲星 
在向磁 中子 星的演 化过程 中会有 接 近或者 达到磁 中 子星的 磁场， 也被 后来的 观测所 
证实 [6〜8]。 因此， 即使这 个模型 不能产 生所有 的磁中 子星， 也 至少代 表了部 分磁中 
子星 的产生 过程。 

2006 年 Ferrario 和 Wickramasinghe 提出了 中 子星磁 场的化 石模型 [9]。 由于磁 
通 量守恒 ，在 该模型 中具有 不同磁 场的恒 星演化 到最后 会形成 具有不 同磁场 的致密 
星 ，比 如具有 不同磁 场的白 矮星就 已经被 认为是 不同磁 场的恒 星耗尽 内部的 核燃料 
收缩形 成的。 以此 类推， 具 有更大 质量的 恒星， 如 果具有 不同的 磁场， 在最 后坍缩 
过程 中由于 磁通量 守恒， 就会形 成具有 不同磁 场的中 子星， 而 具有最 高磁场 强度的 
大 质量恒 星就会 形成磁 中子星 。但 是由于 我们对 于大质 量恒星 内部的 磁场以 及其中 
心坍缩 过程中 磁场的 演化还 远远不 清楚， 这个模 型具有 比较大 的不确 定性。 尽管如 
此， 该模 型预言 大质量 恒星的 磁场分 布如图 4 所示， 有 待于未 来的观 测进行 检验。 


logS  (高 斯) 


图 4  Ferrario 和 Wickramasinghe 提出的 磁中子 星化石 模型所 预言的 处于主 序星阶 段的、 
质量为 8~45 太阳质 量的大 质量恒 星的磁 场分布 (摘 自文献 [9])。 具有这 种磁场 分布的 大质量 
恒 星演化 到最后 能够产 生观测 到的射 电脉冲 星和磁 中子星 的磁场 分布。 具有 最高磁 场的那 


些恒 星最后 可能形 成磁中 子星。 


4. 结束语 


作 为最近 10 年 来我们 逐步开 始认识 的一类 新的、 具有极 端物理 性质的 天体， 
磁中子 星的神 秘的面 纱还远 远没有 被揭开 。未来 对它们 以及它 们周围 环境的 多波段 
天文 观测， 尤 其是更 多的高 能伽马 射线、 射电 和光学 观测， 以 及对大 质量恒 星的磁 
场的 研究， 将是 解决磁 中子星 的起源 问题的 关键。 我们 有理由 相信， 未来对 磁中子 
星 的观测 和理论 研究， 将能够 使我们 利用磁 中子星 研究在 地球实 验室、 甚至 宇宙中 
任 何其他 地方都 无法研 究的极 强磁场 中的基 本物理 规律。 
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脉冲 星的高 能辐射 

High  Energy  Radiation  from  Pulsars 

1.  脉冲星 高能辐 射的观 测特征 

脉 冲星是 快速旋 转的强 磁化的 脉冲星 。人类 发现的 第一个 空间伽 马射线 源就是 
转动驱 动的脉 冲星， 早在 20 世纪 70 年代， 人们就 观测到 了来自 Crab 和 Vela 脉冲 
星 的伽马 射线脉 冲辐射 ，而 20 世纪 90 年代 CGRO 发 射时期 伽马射 线脉冲 星的数 
目增加 到至少 7 颗， 并有几 个很好 的候选 体[1]。 脉 冲星的 高能辐 射主要 是指从 X 射 
线 到伽马 射线能 区的脉 冲辐射 ，观 测到的 高能辐 射为人 们研究 在极端 物理条 件下粒 
子加速 机制和 辐射机 制提供 了极为 有用的 信息。 

观 测到的 脉冲星 高能辐 射的特 征主要 包括两 个方面 。第一 个方面 是脉冲 星的光 
曲线， 人们已 获得了  7 颗伽马 射线脉 冲星在 射电， 光学， 软 X 射线 (<lkeV)， 硬 X 
射线 / 软伽 马射线 10  keV 〜 IMeV) 和硬伽 马射线 (大于 lOOMeV) 能 段中的 光曲线 。它 
们的一 些重要 特征是 ： （1) 光 曲线在 所有波 段不尽 相同， 如在软 X 射线 中， 一些的 
发射为 热的， 或 许来自 中子星 表面； 热 发射不 是射电 或伽马 辐射的 起源。 （2)  6 颗 
伽马射 线脉冲 星具有 双峰结 构且脉 冲轮廓 与能量 有关。 （3) 脉冲星 B1509-58 只观 
测 到直到 lOMeV 的脉冲 辐射。 第二 个方面 的观测 特征是 脉冲星 的高能 辐射谱 ，已 
观 测到了  7 颗 最高置 信度的 伽马射 线脉冲 星的宽 带谱， 其主要 特征是 ： （1) 射电发 
射 (起源 于相关 过程) 和高 能发射 (可能 起源于 在非相 干过程 中荷电 粒子) 间的 差别对 
这 些脉冲 星的一 些是可 见的， 特别是 Crab 和 Vela 脉 冲星。 （2) 脉冲星 Vela,  Geminga 
和 B1055-52 都 说明在 X 射线 中的 一个热 分量， 可能 来自热 中子星 表面。 （3) 已知 
的脉 冲星的 伽马射 线谱典 型的是 平的， 具有在 30MeV 和几个 GeV 之间约 2 或小于 
2 的光 子幂律 指数， 除 Crab 脉冲 星外， 能 谱在约 1 〜 4GeV 带 中发生 拐折。 （4) 脉冲 
的能谱 随脉冲 星相位 变化。 伽 马射线 望远镜 AGILE 和 Fermi  LAT 望 远镜的 观测必 
将 进一步 增加伽 马射线 脉冲星 的数目 ，并 对人们 进一步 理解脉 冲星的 高能物 理过程 
提 供极为 有用的 信息。 

2.  脉冲星 高能辐 射的主 要模型 

一般 认为， 脉冲星 的高能 辐射发 生于脉 冲星磁 球中， 这样 的磁球 可由一 偶极磁 
场 近似。 在脉 冲星磁 球中， 转动的 磁化中 子星是 自然的 单极感 应器， 可在真 空中产 
生巨大 的电场 和产 生一大 的表面 电荷。 当电 荷密度 值达到 
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Goldreich-Julian 电 荷密度 yOe  时， 一平行 于磁场 的电场 科 为零。 这是 
所谓 的力自 由解， 其 中电荷 和磁场 与恒星 共转。 如 果真空 不能包 围一脉 冲星， 则由 
于流 或辐射 存在而 不可能 是完全 的力自 由磁球 。研 究表明 一近似 的力自 由磁 球不能 
仅由从 恒星表 面流出 的电荷 产生， 而是要 求磁球 中产生 一额外 的源， 它可能 是产生 
加速粒 子的光 子辐射 的电子 正电子 对[2]。 尽 管磁球 的自恰 解仍未 找到， 但人 们认为 
一真 实的脉 冲星的 磁球位 于真空 和力自 由两 种极端 之间， 即由 相互处 于平衡 的自恰 
力 自由 和非力 自 由的区 域组成 。确 定这些 区域结 构的一 种方法 就是研 究电动 力学的 
微观 物理和 加速可 发生的 不同地 点处的 电荷。 根据粒 子加速 地点的 不同， 存 在几种 
不 同的描 述脉冲 星高能 辐射的 模型。 作 为一个 例子， Crab 脉 冲星磁 球和加 速区的 
图 示见图 1[3]。 


图 1  Crab 脉 冲星磁 球图示 [3] 。电子 沿该脉 冲星的 磁场线 被俘获 和加速 且通过 同步曲 率辐射 
机制发 射电磁 辐射。 加速区 发生于 很接近 于中子 星表面 的极冠 (真 空和 SCLF 模 型)， 沿闭合 
场 线的边 界延伸 到很高 高度处 的一薄 的区域 (狭 长间隙 模型) 和接 近于光 柱的外 磁球区 (外间 

隙模 型)。 
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(1) 极冠 加速和 狭长间 隙模型 

极 冠加速 发生于 极冠区 (polar  cap  region) , 电压沿 极冠表 面附近 和之上 的场线 
发展 (图 1)。 根 据中子 星表面 处边界 条件的 不同， 极冠 加速可 分为真 空加速 和空间 
电荷受 限流动 (SCLF) 模型 [4]。 真空 加速模 型中， 电荷由 结合力 被俘获 于中子 星表面 
层和一 真空区 形成于 该表面 之上。 中子星 表面处 电荷密 度为零 但平行 于磁场 的电场 
不为零 ，即 p(R)  =  0,  E]{  =  QBpR ，其中 为 中子星 半径卽 为极 冠表面 的磁场 强度。 
而在 SCLF 模 型中， 电荷自 由地从 表面层 发射且 平行电 场满足 ▽•E||oc(/0-A：i_r)， 其 
中 为真实 的电荷 密度和 Pgi 为 Goldreich- Julian  (GJ) 电荷 密度， 中子 星表面 处电荷 
密 度等于 GJ 电荷 密度， 平行 于磁场 的电场 为零， 但由 于真实 的电荷 密度随 距离的 
三次方 的倒数 减小而 GJ 电荷密 度变化 较慢， 故该平 行电场 随距离 增加。 在 这两类 
加速 器中， 对 粒子加 速可用 的势降 受屏蔽 平行电 场的电 子-正 电子对 级联的 发展的 
限制， 当粒子 达到足 够高的 Lorentz 因 子时， 由 磁对产 生过程 辐射伽 马射线 光子。 
在真 空模型 中仅当 间隙高 度变得 可与在 强磁场 中单光 子对产 生的光 子平均 自由程 
相 比时才 引发对 级联， 并引起 真空的 一突然 放电。 但在 SCLF 模 型中， 对级 联不引 
起 放电， 而 仅在加 速器的 上表面 发展， 在大于 一对形 成阵面 (PFF) 之 上的一 薄区域 
处 由俘获 的向内 加速的 正电子 的一小 部分来 屏蔽平 行电场 。这 些加速 器可以 维持向 
上加速 的电子 的稳定 流和维 持向下 的正电 子流， 从 而加热 极冠。 加速器 电压由 PFF 
的高度 确定， 大致可 与对产 生平均 自由程 相比。 研究表 明对级 联可由 原初电 子的曲 
率辐射 (CR) 或与 恒星热 X 射线 的共振 或非共 振的逆 Compton 散射 (ICS) 引起。 一般 
而言， CR 光子 的对产 生要求 高得多 Lorentz 因子， 所以 ICS 的 PFF 可在比 CR 的 
PFF 低的 高度处 发生。 CR 引 发的和 ICS 引发 的级联 的辐射 的谱是 很硬的 (大 致为具 
有指数 1.5 〜 2.0) 并由 于磁对 产生之 故在截 断能量 处产生 一尖锐 截断， 其能谱 大致可 
表示为 具有超 指数衰 减的幂 律谱。 值得 注意的 是极冠 开角是 很小的 (几 度)， 除非发 
射发 生于表 面之上 的几个 恒星半 径处， 所以， 重 新产生 Vela 脉冲星 能谱和 脉冲轮 
廓为 ，人们 不得不 假定到 3 个恒星 半径的 延伸的 加速和 在极冠 边缘附 近原初 粒子流 
量的 人为的 增加。 同时， 这 些模型 不能很 好地解 释已观 测到伽 马射线 脉冲星 的高能 
伽马射 线脉冲 轮廓。 

因为极 冠加速 器的几 何由平 行电场 和对屏 蔽的物 理确定 ，通 过对 极冠加 速器的 
仔细 研究， 人们 找到了 描述脉 冲星高 能辐射 的一种 可能的 模型， 称为狭 长间隙 (slot 
gap) 模型 (图 1)。 在该模 型中， 平 行电场 在磁轴 附近是 强的且 PFF 很 接近于 中子星 
表面， 但在 极冠的 边缘， 并 行电场 为零。 这样在 该边界 附近， 电场相 对于磁 轴附近 
减小， 这必 然要求 一较大 距离使 电子加 速到足 够高的 Lorentz 因子， 从而能 产生满 
足 对产生 的足够 高能的 光子。 这样 PFF 向 上运动 且达到 向上弯 曲的曲 线作为 边界， 
从而形 成在最 后开场 线附近 的一窄 的狭长 间隙。 由于在 该狭长 间隙中 平行电 场不受 
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屏蔽， 故粒 子沿最 后开场 线连续 加速和 辐射到 很高的 高度。 所以， 在 该模型 中高能 
辐 射可来 自从中 子星表 面附近 到光柱 附近的 辐射。 目前， 人们 已建立 了的三 维的狭 
长间隙 模型并 应用于 Crab 脉冲星 [5]。 

(2) 外间 隙模型 

描 述脉冲 星高能 辐射的 外间隙 (outer  gap) 模 型是指 粒子的 加速器 位于脉 冲星外 
磁球区 (图 1)， 主要 有两类 模型： 真空 外间隙 [6] 和非真 空外间 隙模型 [7]。 在真 空外间 
隙模 型中， 由于 荷电粒 子的整 体流动 之故， 电荷 不足区 (间 隙) 在磁球 的零电 荷面附 
近 形成。 一 旦真空 外间隙 形成， 它 们可加 速粒子 到高能 且通过 同步曲 率辐射 发射高 
能 光子。 这些高 能光子 可通过 与来自 中子 星表面 (整 个恒星 的冷却 或来自 电 荷返回 
流 所沉淀 的能量 加热极 冠的) 热 X 射线 的相互 作用产 生对。 尽管 这样的 X 射 线光子 
的 密度在 外间隙 中是很 小的， 但足以 引发对 级联， 这是 因为新 诞生的 对在该 间隙中 
加速， 辐 射且产 生更多 的对。 该间 隙的大 小受对 级联的 限制并 对已给 定的脉 冲星是 
到中 子星的 距离和 磁倾角 的函数 [8]， 它屏蔽 沿和穿 过场线 的间隙 电场， 从而 确定发 
射几何 。具有 较热极 冠和较 高真空 电场的 年轻的 脉冲星 趋于有 从零电 荷面附 近延伸 
到光柱 的窄的 间隙， 而 有较低 电场的 较老的 脉冲星 外间隙 是厚的 且随年 龄增长 。当 
该间隙 充满整 个外磁 球时， 它停止 工作， 不能发 射伽马 射线。 真空外 间隙模 型已成 
功地 解释了 观测到 脉冲星 的相位 平均高 能辐射 特征以 及相位 可分辨 能谱和 光曲线 [6]。 

不 同于上 述的真 空外间 隙模型 ，通过 假定正 负电子 对能够 自由穿 过外间 隙的内 
外 边界， 人们 提出了 非真空 外间隙 模型。 通 过自恰 地求解 非共转 电势的 Poisson 方 
程和 粒子的 Boltzmann 方程， 人们已 建立了 两维的 电动力 学外间 隙模型 [7]。 在该模 
型中， 存在 如下的 参数： 从 外间隙 的内外 边界进 入的粒 子流， 外间隙 的内边 界和外 
边界 (它们 决定了 沿磁场 线方向 的间隙 宽度) 以及外 间隙的 下边界 (定 义为最 后开场 
线) 和 上边界 (它 们决 定了外 间隙的 垂直场 线的高 度)。 这样把 流入外 间隙的 粒子流 
(量级 大致为 10% 〜 20% 的 GJ 电 荷流) 和上 边界作 为自由 参数， 可以获 得外间 隙的几 
何， 它 可是长 和宽的 或窄和 厚的。 与 真空外 间隙模 型不同 的是， 如果 存在从 外间隙 
的外 边界流 入的粒 子流， 则非真 空外间 隙模型 的内边 界可延 伸到零 电荷面 之下； 如 
果存在 从外间 隙的内 边界流 入的粒 子流， 则外边 界可延 伸到约 0.8 个 光柱半 径处。 
如 果没有 流存在 ，则外 间隙的 内边界 位于零 电荷面 附近， 这与真 空外间 隙模型 相同。 
该模型 也成功 地解释 了观测 到脉冲 星的相 位平均 高能辐 射特征 [7] 。值 得指出 的是外 
间隙 的上边 界应通 过光子 -光子 对产生 过程来 限制， 而不 应处理 为一自 由参数 [9]。 

3. 未 解决的 主要科 学问题 

正 如上述 ，脉冲 星高能 辐射模 型已取 得巨大 的进展 并给出 了可由 将来观 测检验 
的 预期的 结果。 目前 发射高 能辐射 的脉冲 星样本 很小， 尽管尚 不能完 全解决 关于脉 
冲星磁 球中高 能粒子 加速和 相互作 用的基 本问题 ，但它 也提供 了在观 测到的 数据中 
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寻找趋 势的可 能性。 例如， 脉 冲星的 自转变 慢能量 转换为 高能辐 射的效 率可能 反比于 
开 场线的 电压和 伽马射 线脉冲 星的高 能截断 与表面 磁场强 度似乎 存在某 种关系 [4] 。另 
一方面 ，这些 脉冲星 不同波 长处的 光曲线 也提供 关于间 隙位置 和级联 发展和 其辐射 
过程的 丰富的 信息。 所以 多波段 的研究 方法是 十分必 要的。 

尽 管现有 的脉冲 星高能 辐射模 型大都 可以解 释脉冲 星的高 能辐射 的特征 ，但是 
仍存 在如下 尚未解 决的关 键问题 [1()]: 

(1)  粒 子在脉 冲星磁 球中的 什么地 方和如 何被加 速的？ 因为人 们仅观 测到扫 
过我 们视线 的发射 束的脉 冲轮廓 的很小 部分， 故 脉冲发 射地点 的位置 并很不 清楚。 
于是仅 从脉冲 轮廓来 构造发 射的所 有几何 不是唯 一的。 所以仍 不确定 的是高 能脉冲 
的 发射是 在磁极 (极 冠) 附近， 或 狭长间 隙或外 间隙？ 

(2)  高 能辐射 机制是 什么？ 所有 的模型 预期高 能谱由 多个辐 射分量 组成， 即来 
自 原初粒 子的曲 率辐射 (CR)， 来自 对的同 步辐射 (SR) 和逆 Compton 散射 (ICS) 分量， 
但 这些分 量可出 现于不 同的波 段处。 例如， 对 Crab 脉 冲星， 在极冠 和狭长 间隙模 
型中， 大于 lOOMeV 的辐 射由曲 率辐射 主导。 而在外 间隙模 型中， 预期的 ICS 分 
量 来自原 初粒子 对各种 源的软 光子的 散射且 在大于 lOOGeV 出现。 

(3)  高能截 断谱的 形状是 什么？ 极冠模 型中， 高能 辐射谱 可由具 有超指 数截断 
的幂律 近似。 而在外 间隙模 型中高 能谱可 由具有 指数截 断的幂 律近似 表示。 

(4)  射电噪 和射电 宁静伽 马射线 脉冲星 的比是 什么？ 极 冠模型 预期射 电噪与 
射电宁 静的最 高比。 外间 隙模型 预期低 得多的 比且有 多得多 的射电 宁静脉 冲星。 

总之， 脉 冲星高 能辐射 的许多 基本问 题仍未 解决。 高能伽 马射线 望远镜 
(AGILE,  Feraii/LAT) 的 观测 将 有助于 更好地 完善脉 冲 星高能 辐射的 研究。 
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致 密天体 X 射 线辐射 中的准 周期振 荡现象 

Quasi-periodic  Oscillations  in  Compact  Objects 

长期 以来， 人 类依靠 天文观 测研究 宇宙的 形成和 演化， 通过 获得天 体光谱 、图 
像和光 变研究 天体对 象中发 生的物 理过程 和天体 本身的 性质。 在致密 天体对 象中发 
生的许 多物理 过程和 对应的 极端条 件在地 球试验 室内无 法实现 。这些 处于极 端条件 
下的物 理过程 现阶段 只有通 过天文 观测来 研究。 在致密 天体光 变中发 现的准 周期振 
荡现 象就是 可以用 来研究 极端条 件下物 理过程 的天文 现象。 

人们在 研究致 密天体 对象过 程中发 现它们 中许多 具有时 标跨度 达几个 数量级 
的光变 现象。 一 类包含 一颗中 子星或 黑洞的 吸积双 星系统 (x 射线 双星) 就是 其中一 
种具 有丰富 光变的 天体。 由于 这类双 星包含 一颗中 子星或 黑洞这 样的致 密天体 ，伴 
星物质 被致密 天体吸 积释放 的引力 能主要 通过在 X 射 线波段 的辐射 释放。 利用空 
间 X 射线 探测器 或天文 卫星， 人们发 现这类 天体在 X 射线 波段， 从 毫赫兹 到千赫 
兹， 即 分钟到 毫秒时 标上， 有一 些极具 特征而 且共有 的光变 现象， 包 括分布 在较大 
频率范 围的多 种噪声 成分、 分布在 较窄频 率范围 的准周 期光变 成分， 和纯粹 周期信 
号。 其中准 周期光 变成分 叫做准 周期振 荡现象 (quasi-periodic  oscillations,  QPO)[1]0 
如 果对观 测到的 X 射 线光变 曲线作 傅里叶 分析， 可以 求得天 体光变 的傅里 叶功率 
随傅里 叶频率 的分布 ，叫 做傅 里叶功 率谱。 这些 准周期 振荡现 象在上 述傅里 叶功率 
谱 上表现 为窄峰 形状， 表示光 变成分 分布在 一个较 窄的频 率范围 之内。 人们 通常定 
义窄峰 所对应 的中心 频率为 该准周 期振荡 的频率 ，窄峰 的半高 宽为准 周期振 荡的频 
率 宽度。 由于 宽峰和 窄峰有 时很难 界定， 其实有 些具有 较宽频 率分布 的所谓 噪声成 
分和 准周期 振荡现 象也许 并没有 本质的 不同。 

准周 期振荡 现象最 早在含 有一颗 白矮星 的激变 变星双 星系统 中发现 ，时 标大约 
几 十秒。 19 世纪 80 年代， 由 于理论 认为一 类具有 小质量 伴星的 中子星 X 射线 双星 
中的中 子星是 毫秒射 电脉冲 星的前 身星， 人们 试图在 中子星 X 射线 双星中 寻找毫 
秒周期 信号。 出乎人 们意料 的是， 1985 年 人们利 用欧洲 X 射线天 文卫星 (EX0SAT) 
的观测 数据没 有发现 毫秒周 期信号 ，而是 第一次 在一个 人们认 为含有 一颗中 子星的 
双星 系统的 X 射线 辐射 中发现 时标在 0.1 秒左右 的准周 期振荡 现象。 随后进 一步观 
测证 实准周 期振荡 现象在 X 射线双 星中是 极其普 遍的， 而且 不同的 准周期 振荡现 
象 和能谱 形状有 很强的 相关性 ，表 现为不 同谱型 分支和 特定准 周期振 荡现象 的发生 
有较好 的对应 关系。 比 如人们 在一类 明亮的 中子星 小质量 双星， 即所谓 “Z” 源中发 
现了  20 〜 60Hz 的水平 分支准 周期振 荡现象 (horizantal  branch  oscillation,  HB0), 正常 
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分 支准周 期振荡 (normal  branch  oscillation,  NBO) 和 闪耀分 支准周 期振荡 (flaring 
branch  oscillation,  FBO)。 而在 另一类 中子星 大质量 X 射线 双星， 即 含有较 强磁场 
(5>108G) 中 子星的 X 射线 脉冲 星中， 人们 也发现 一些准 周期振 荡现象 [2] 。这 些准 
周期振 荡现象 频率间 关系往 往是谐 频倍频 关系。 通常人 们认为 这些中 子星系 统中发 
现的准 周期现 象和中 子星磁 层和吸 积流相 互作用 有关。 

1995 年底发 射的美 国罗西 X 射 线探索 者卫星 (Rossi  X-ray  timing  explorer, 
RXTE) 对 X 射线 双星 的观测 中取得 了重大 突破。 首先， 人们在 中子星 X 射线 双星 
的持续 X 射线辐 射中发 现了毫 秒时标 的所谓 “千赫 兹”准 周期振 荡现象 [3]。 随后 ，人 
们 又在中 子星表 面产生 的核燃 烧现象 —— 即 第一类 X 射线暴 中发现 了近乎 周期的 
振荡 信号。 特 别是吸 积毫秒 脉冲星 的发现 (在 持续 X 射线 辐射 中发现 了代表 中子星 
自转的 毫秒脉 冲信号 )[4]， 进一 步肯定 了这些 中子星 小质量 X 射线双 星的中 子星是 
射电 毫秒脉 冲星的 前身星 的理论 预言。 从一 开始， 人们 就认为 这些准 周期振 荡现象 
一定 代表了 具有磁 场的中 子星吸 积伴星 物质过 程中吸 积流中 产生的 有规则 的调制 
信号。 但是， 由于磁 中子星 吸积过 程的复 杂性， 人们至 今没能 确认这 些准周 期现象 
的 起源。 不过， 由于 在吸积 中子星 附近吸 积流中 的最快 时标是 围绕中 子星轨 道运动 
的动力 学时标 (毫 秒量 级)， 而 千赫兹 准周期 振荡时 标非常 接近， 多数 人认为 千赫兹 
准周期 振荡中 的频率 对应于 轨道运 动频率 。这个 轨道运 动频率 非常接 近已知 各种中 
子 星可能 物态对 应的中 子星半 径处的 轨道运 动频率 ，也 接近广 义相对 论预言 的最后 
稳 定轨道 (innermost  stable  circular  orbit,  ISCO) 处的 轨道运 动频率 [5]。 于是， 在中子 
星 小质量 X 射线 双星 中探测 千赫兹 准周期 振荡最 高频率 可以限 制中子 星质量 -半径 
关系和 中子星 物态， 并检 验广义 相对论 效应。 在 中子星 X 射线 双星 中的准 周期振 
荡 现象和 其他同 时产生 的光变 成分有 很强的 频率相 关关系 ，表 明了它 们特征 时标的 
关联。 同时， 人们还 发现许 多不同 光变成 分之间 幅度、 位 相和频 率间的 耦合。 这说 
明不 同光变 成分的 辐射产 生也是 紧密相 关的。 

吸 积中子 星双星 中发现 的毫赫 兹准周 期振荡 (mHz  QPO) 是一类 特别的 准周期 
振荡 现象， 可能 和基本 物理问 题联系 起来。 人们 在一些 中子星 小质量 X 射 线双星 
中 发现这 种特征 时标为 100 〜 200 秒、 光子 能量主 要低于 5keV 的准周 期振荡 现象。 
观 测上发 现这种 现象和 第一类 X 射 线暴， 即中 子星表 面吸积 物质的 核燃烧 产生的 
爆发有 联系， 而且其 辐射流 量振荡 产生的 辐射力 会引起 吸积盘 内边缘 径向或 垂向振 
荡。 种 种迹象 表明这 种准周 期振荡 和中子 星表面 的核燃 烧过程 有关， 可以用 来研究 
中子 星表面 的物理 环境和 第一类 X 射线 暴发产 生的条 件和中 子星附 近吸积 流的性 
质。 除此 以外， 人们 在一类 估计具 有极强 磁场的 孤立中 子星， 即所谓 软伽马 重复暴 
的 爆发过 程中也 发现了 从几十 赫兹到 几百赫 兹的准 周期振 荡现象 [6] 。人 们认 为这类 
现象很 可能和 中子星 的振荡 有关。 通过研 究这种 振荡现 象的振 荡频率 和倍频 关系， 
我们可 能会获 得中子 星物态 信息。 


致 密天体 X 射线 辐射 中的准 周期振 荡现象 
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人们在 30 年前就 发现银 河系内 明亮 的黑洞 双星的 X 射线 光变与 中子星 X 射线 
双星 的光变 相似。 20 世 纪末人 们利用 RXTE 卫 星的观 测在黑 洞双星 中也发 现了准 
周期振 荡现象 。人们 发现黑 洞双星 中的准 周期振 荡现象 不像中 子星系 统那样 容易分 
类， 而 是更加 复杂。 其中一 种重要 现象是 所谓高 频准周 期振荡 [7]。 这 类快速 光变的 
频率 大约在 100 〜 450Hz， 有时 可观测 到倍频 成分， 只在 特定的 谱态才 能被观 测到。 
这种准 周期现 象和中 子星中 的千赫 兹准周 期振荡 一样， 一定产 生在黑 洞附近 强引力 
场 区域。 这类来 自黑洞 附近的 信号， 可能被 用来研 究黑洞 性质。 比如 这些信 号频率 
对黑洞 附近的 最后稳 定轨道 的大小 给出了 限制， 从 而限制 了黑洞 的质量 和自旋 ，是 
研究 黑洞及 其性质 的重要 探针。 

黑洞双 星中发 现的另 一 '类 重要 的准周 期振荡 现象是 频率在 0.1~15Hz、 具有较 
高频率 相干性 的所谓 “C” 类准周 期振荡 现象。 这类准 周期振 荡现象 只在一 类特殊 
的谱 态下探 测到。 人们在 邻近星 系中的 一类对 恒星质 量黑洞 来说超 爱丁顿 光度的 X 
射 线源， 即超亮 X 射线源 (ultra- luminous  X-ray  sources) 中发 现了准 周期振 荡现象 [8]。 
这种 准周期 现象和 黑洞双 星中的 “C” 类准周 期振荡 现象具 有类似 性质。 公 认的观 
点是这 些超亮 X 射 线源和 银河系 内的黑 洞双星 类似， 但根据 准周期 振荡频 率的高 
低， 人们 对这类 天体中 致密天 体是恒 星质量 黑洞还 是中等 质量黑 洞产生 了分歧 。中 
等质量 黑洞的 存在与 否对我 们了解 宇宙、 星 系和恒 星演化 有重要 意义。 

更多的 X 射线天 文观测 表明在 黑洞吸 积系统 中准周 期振荡 现象可 能普遍 存在。 
观测 证据显 示在含 有更大 质量黑 洞的活 动星系 核中也 存在小 时时标 的准周 期振荡 
现象 [9]。 同时， 一些 活动星 系核的 X 射线 光变噪 声特征 也和黑 洞双星 和中子 星双星 
吻合 [1°]。 人 们发现 这些准 周期振 荡现象 以及噪 声的特 征频率 和中心 天体的 质量呈 
很 好的相 关性， 而天体 质量跨 度达到 7、 8 个 量级， 暗 示这些 光变很 可能来 自黑洞 
附近 最后稳 定轨道 附近。 虽然 观测到 的相关 性可能 包含观 测选择 效应的 贡献， 但是 
类似特 征光变 现象本 身存在 于质量 跨度达 7、 8 个量级 的致密 天体附 近的现 象使人 
们 渐渐意 识到： 准周 期振荡 现象和 其他类 似光变 性质可 能携带 了致密 天体附 近吸积 
流和致 密天体 质量半 径以及 强引力 场性质 的重要 信息， 是我们 研究致 密天体 及其邻 
近环境 的有用 工具。 
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Searching  for  Quark  Stars 


说到夸 克星， 还 得先从 中子星 说起。 在 20 世纪 60 年代， 天 文学家 Hewish 和 
他 的学生 Bell 在 观测行 星际闪 烁时， 偶然发 现了一 系列的 脉冲信 号[1]。 这些 信号是 
如此的 规则以 至于人 们起初 曾怀疑 它是外 星生物 给地球 发出的 。这就 是人类 发现的 
第一颗 射电脉 冲星。 当时 学术界 认为， 这 些脉冲 信号来 自于理 论上已 经预言 过的一 
种致 密天体 —— 中 子星。 

中 子星的 理论研 究起于 20 世纪 30 年代； 那时 Chadwick 刚 刚发现 了中子 ，人 
们 普遍认 为质子 和中子 是不能 再分割 的基本 粒子。 1932 年， 朗道认 为某些 星体的 
密 度可能 与原子 核密度 相当， 其内部 中子的 比例远 远超过 质子； 这就 是后来 所谓的 
中 子星。 第一 颗脉冲 星发现 之后， 越来越 多的观 测证据 让人们 建立了 这个观 念：脉 
冲 星就是 快速旋 转的中 子星。 中子 星可以 简单地 看作一 个旋转 的磁偶 极子。 如果磁 
轴方向 和自转 轴有一 个夹角 ，那 么这个 磁铁不 仅从可 以发出 辐射， 而 且如果 地球上 
可以接 收到这 些辐射 的话， 就 是一系 列脉冲 信号。 这样 中子星 在观测 上就表 现为脉 
冲星。 

然而， 脉冲星 的故事 并没有 结束。 人 们对于 脉冲星 本质的 再认识 来源于 对基本 
粒子 研究的 深入。 几乎在 脉冲星 发现的 同时， 粒 子物理 领域也 取得了 重要进 展：人 
们开 始认识 到质子 和中子 是有结 构的， 比它们 更基本 的粒子 是夸克 。 由夸克 (而非 
核子) 作为基 本组分 而构成 的星体 称为夸 克星。 既然 这样， 那 么以前 人们所 说的中 
子星 有没有 可能就 是夸克 星呢？ 

目前 已知的 夸克有 六味， 其 中三味 属于轻 夸克： u( 上) 夸克和 dfF) 夸克 质量最 
轻， 是构 成质子 和中子 的基本 粒子， s (奇 异) 夸克的 质量 稍重。 由这 S 种夸 克为主 
要成 分构成 的物质 称为奇 异夸克 物质。 在 中子星 中心高 密度状 态下， 或许中 子会被 
“ 压碎” 出 现夸克 组分， 且这 三味轻 夸克几 乎等量 存在。 因此， 在中 子星内 部可能 
会 出现奇 异夸克 物质。 到了  20 世纪 80 年代， 物 理学家 Witten 在前 人的研 究基础 
上 进一步 指出， 奇 异夸克 物质很 可能比 56Fe 原子核 更稳定 [2]。 如果这 个猜想 成立， 
夸克星 就比中 子星更 稳定； 有 可能存 在全部 由奇异 夸克物 质组成 的天体 —— 夸克星 
(亦 称奇 异夸克 星)。 夸克星 也能在 磁极区 产生相 对论性 向外运 动的粒 子流、 辐射电 
磁波， 从而表 现为脉 冲星。 如此 看来， 脉冲 星也可 能是夸 克星。 

不过， 在原子 核以及 夸克星 内部的 较低能 情形， 夸 克之间 相互作 用的研 究还处 
于 理论上 无法严 格处理 的境地 (因此 Witten 猜想还 不能被 严格证 明)， 所以夸 克星是 
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否存在 以及夸 克星内 部的物 质状态 是什么 样的， 至今还 是一个 理论上 无法解 决的问 
题 [3] 。这样 看来， 如 果天文 观测认 证了夸 克星， 除 了让我 们了解 脉冲星 的本质 之外， 
夸克星 作为一 种地球 上的实 验室中 无法达 到的致 密物质 ，还为 我们认 识夸克 之间的 
相互作 用以及 奇异夸 克物质 的性质 提供了 一种有 效途径 [4]。 

既然 中子星 和夸克 星都能 表现为 脉冲星 ，那么 它们之 间的差 别是什 么呢？ 概括 
起来， 主要 包括质 量-半 径关系 [5]、 自转 周期以 及辐射 特性等 方面。 中子星 从整体 
上 来说， 和普 通的恒 星一样 是引力 束缚的 体系。 质量越 大的中 子星， 因为引 力会让 
它收缩 得具有 更大的 密度， 它 的半径 越小。 这也 让我们 推算出 中子星 的质量 不能小 
于太阳 质量的 约十分 之一， 否则由 于引力 太弱， 星体内 部无法 达到足 够的密 度形成 
中 子星； 而 夸克星 除了受 到引力 之外， 还受 到来自 夸克之 间的很 强的相 互作用 。当 
星体质 量不是 太大时 ，引 力相 比 来说不 重要， 这时 质量越 大的夸 克星其 半径也 越大， 
并且原 则上夸 克星的 质量和 半径甚 至还可 以接近 于零。 这就 是说， 中 子星和 夸克星 
有不同 的质量 和半径 关系。 Li 等 通过对 SAX  J1808.4-3658 质量 -半径 关系的 观测研 
究 并与理 论模型 对比， 认为这 一致密 天体是 夸克星 (图 1)。 不过， 目 前能观 测到的 
大多数 脉冲星 的质量 和半径 对于中 子星和 夸克星 都是有 可能的 ，依然 无法区 分中子 
星和夸 克星。 此外， 夸克 星不仅 可以有 更小的 质量和 半径， 还 可以有 更短的 自转周 
期。 由于中 子星是 引力束 缚的， 它的 表面速 度如果 过大， 表面 的物质 将会被 离心力 
抛出。 计算 显示， 为了让 中子星 有一个 稳定的 表面， 它的 自转周 期不能 小于约 1 
毫秒； 而对 于小质 量的夸 克星， 它的自 转周期 甚至可 以小到 0.1 毫秒。 遗憾 的是， 
现 在的观 测技术 还很难 发现亚 毫秒脉 冲星。 


还有一 个重要 的区别 就是辐 射特性 。中 子星 表面由 于是普 通原子 核和电 子组成 
的 物质， 所 以会产 生原子 谱线； 而 夸克星 整体上 都是由 夸克组 成的， 所以不 会产生 
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原子 谱线， 或许 能产生 类似于 金属表 面的热 辐射。 目前 还没有 任何可 信的观 测证明 
某颗 脉冲星 有原子 谱线， 然 而对某 些脉冲 星类天 体却能 测到很 好的黑 体谱， 这支持 
夸克 星可能 存在。 此外， 在理解 超新星 爆发、 脉 冲星长 期进动 特征、 特殊的 爆发与 
自转 变化行 为等现 象时， 夸克星 模型也 存在优 势[6]。 

综上 所述， 虽然有 观测证 据支持 夸克星 的可能 存在， 但这 些证据 依然不 是决定 
性的。 直到 现在， 脉冲 星本质 上是中 子星还 是夸克 星这个 问题依 然没有 定论。 虽然 
理 论上这 两类天 体的具 有不同 的性质 ，但 是如何 通过观 测来认 证夸克 星还是 一个没 
有根本 解决的 问题。 相比于 其他的 方式， 短自转 周期的 脉冲星 的存在 具有更 好的说 
服力； 如果能 找到亚 毫秒脉 冲星， 就 基本可 以确定 是夸克 星而不 是中子 星了。 我国 
将要 建成的 500 米口 径射电 望远镜 FAST 会很大 程度上 提高搜 索脉冲 星的灵 敏度， 
对 发现亚 毫秒脉 冲星是 很有希 望的。 我 们拭目 以待。 
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伽马 射线暴 的起源 

Origins  of  Gamma-Ray  Bursts 

20 世纪 60 年代， 美 国发射 了几个 Vela 系列 的军事 卫星， 为的 是监测 核武器 
试验。 因为核 爆炸会 辐射强 的伽马 射线， 卫星上 就安装 了伽马 射线探 测器。 伽马射 
线与 射电、 可 见光、 X 射线 同属电 磁波， 它 的波长 最短， 因会被 大气层 吸收， 其探 
测器 要放到 卫星上 才能对 它进行 测量。 

R.  W.  Klebesadel、 I.  B.  Strong  和  R.  A.  Olson  在研究  1969 年 7 月至  1972 年 7 
月 之间在 Vela  5a, b 和 Vela  6a, b 卫星上 记录到 的数据 中果然 发现了  16 个伽马 射线突 
然 增强的 事例， 但它 们均不 是来自 地球， 也不 是来自 太阳， 而是 来自宇 宙空间 。显 
然， 它们与 核武器 无关。 这 是发现 了一种 伽马射 线短时 间内突 然增强 的天文 现象， 
被称 为宇宙 伽马射 线暴， 简称伽 马暴。 它的 持续时 间只有 几秒、 十几 秒或几 十秒， 
最 长的可 达千秒 量级， 最 短的只 有若干 毫秒。 强 度随时 间的变 化多种 多样， 可以十 
分 复杂。 伽 马射线 光子能 量主要 在几十 keV 到几个 MeV 之间， 能谱 不是黑 体谱， 
一般呈 幂律谱 (指 不同 能量的 伽马射 线光子 数与光 子能量 的某一 次方成 正比) 或者 
分段 幂律谱 (指在 不同的 能量段 可以有 不同的 方次) 的 形状。 这 些结果 发表于 1973 
年[1]。 后来， 由 R.  W.  Klebesadel 和 R.  A.  Olson 在回 头查阅 卫星数 据时， 发 现了一 
个更早 (1967 年 7 月 2 日) 被 Vela  4a, b 卫星 记录到 的伽马 射线暴 (按 发现的 日 期记为 
GRB  670702), 发表于  1976 年[2]。 

它 们是什 么天文 现象？ 这 些伽马 射线来 自什么 天体？ 这就 成为新 的研究 课题。 
由于 它们存 在的时 间非常 短暂， 而 且它们 发生的 时间和 空间方 位都是 完全随 机的， 
事 先无法 知道， 再加 上伽马 射线本 身就难 以精确 测定其 方位， 因此就 成为一 个特大 
的 难题。 首先 就是难 于测定 距离。 试想在 天文观 测中如 果只看 到了一 个亮点 而不知 
道它的 距离， 就无 从知晓 真实的 情形。 如 果距离 很近， 这个亮 点也许 只是一 只萤火 
虫 或者是 一个香 烟头， 但如 果距离 很大， 它 也许就 是一颗 恒星。 正是 因为长 期得不 
到距离 信息， 伽 马暴就 成为一 种神秘 的天文 现象。 

Vela 卫星发 现第一 批伽 马暴后 不久， Venera 、 HEA0 、 GRANAT 、 Phobos 、 PVO 、 
SMM、 Ulysses、 GINGA 等 卫星， 也 陆续发 现了更 多的伽 马暴。 测得 的伽马 射线强 
度起 伏变化 很快， 在毫 秒甚至 亚毫秒 量级， 见图 1[3]。 这个特 性告诉 我们， 伽马暴 
源 的空间 尺度一 定很小 (小于 107 厘 米)， 否则伽 马暴源 不同地 方发出 的光到 达观测 
者的时 间有先 有后， 会 将原来 的快速 变化平 均掉。 这个 尺度对 伽马暴 源给出 了很好 
的 限制， 它们最 多只能 是恒星 层次的 天体， 而且 是致密 恒星， 就是说 它们的 尺度应 
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图 1  一些伽 马暴的 光变曲 线[3]。 

小于百 千米， 质量 与太阳 同量级 (最 多不 能超过 几十个 太阳质 量)。 

没 有确切 的距离 信息， 伽马 暴的研 究十分 困难。 理论 上设想 了许多 模型， 比如 
超新星 爆发、 致密星 星震、 彗星 撞击致 密星、 致 密星与 致密星 合并、 大质量 恒星的 
班缩 等等， 认 识无法 一致。 从 20 世纪 70 年 代末到 90 年 代初十 余年的 时间内 ，出 
现了一 些观测 误导， “发 现”了  “回 旋吸收 线”和 “引力 红移煙 灭发射 线”， 把伽马 
暴看 做是中 子星表 面的局 部现象 [4]。 因此， 伽 马暴源 只能是 银河系 内的中 子星。 河 
外 中子星 太远， 地球上 的人不 可能观 测到中 子星表 面局部 能源。 有趣 的是， 这些结 
果还 得到了 好几个 卫星的 支持， 持 续了十 余年的 时间。 1990 年 7 〜 8 月间， 美国新 
墨西哥 州陶斯 (Taos) 城举 行的伽 马暴的 Los  Alamos 研 讨会， 就 是以这 个状况 为基调 
的， N.  Lund 和 D.  Lamb 还 分别就 观测和 理论在 会上做 了总结 发言。 1986 年， B. 
Paczy6ski[5] 和 J.  Goodman[6] 同时 独立地 提出， 伽马暴 不是来 自银河 系内， 而 是发生 
在宇 宙学距 离上， 为 这个时 期打开 了一个 少数派 (却 是正 确的) 观点。 
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1991 年， 美 国伽马 射线天 文卫星 (发 射后以 Compton 命名， 简称为 Compton 
GRO 或 CGRO) 发射 升空。 其上 的仪器 BATSE 出乎意 料地观 测到伽 马暴源 的空间 
分 布是高 度各向 同性的 (图 2)。 然而， 银河 系内的 恒星集 中分布 在银盘 面附近 ，不 
是 各向同 性的。 因此， BATSE 的发 现极大 地冲击 了伽马 暴是银 河系内 天体的 观点。 
即使 如此， 在 1992 年 的一次 国际会 议上， 以举手 调查与 会者的 观点， 竟然 河内和 
河外 观点还 是打成 平手。 1995 年， B.  PaczyAski 和 D.  Lamb, 在 1920 年 H.  Shapley 
和 H.D.  Curtis 就 漩涡星 系是银 河系内 还是银 河系外 天体展 开大辩 论的同 一地方 ，还 
展开了 又一场 距离问 题的大 辩论： 伽马 暴是银 河系内 还是宇 宙学距 离上的 天体？ 


图 2  2704 个 BATSE 伽马暴 在天球 上的分 布[3]。 

1997 年， Costa 等[7]利 用意大 利-荷 兰卫星 BeppoSAX 发现 伽马暴 GRB970228 
爆发之 后还有 X 射线 余辉 持续辐 射几个 星期， 见图 3 左上。 一则 X 射线定 位能力 
大大高 于伽马 射线， 二则余 辉持续 时间大 大长于 伽马暴 本身， 因此， 利用余 辉可以 
极大 地提高 对伽马 暴位置 的测量 精度。 通常伽 马暴的 定位精 度可以 到平方 度的量 
级， 而在 1 个平 方度的 天区范 围内可 以观测 到许许 多多的 天体， 无法 确认哪 个天体 
与 伽马暴 对应。 X 射 线的定 位精度 可优于 1 角分， 其 内的天 体数已 不多， 便 于证认 
出 伽马暴 的光学 对应体 (称 光学余 辉)， 甚 至射电 对应体 (射 电余 辉)。 高 精度的 定位， 
使 van  Paradjis[8] 和 Galama[9] (见图 3 右上) 等得 以用地 面光学 望远镜 发现了  GRB970228 
的光学 余辉， 使 Frail 等 用射电 望远镜 发现了  GRB970508 的射 电余辉 _。 图 3 下所 
示为 GRB970508 的射 电余辉 的演化 [11]， 纵坐 标为以 |_Jy 为单 位的射 电流量 密度， 
横 坐标为 暴后的 天数。 流量 密度的 起伏、 闪烁可 以在早 期明显 看到， 而在晚 期则看 
不到。 这个 事实正 表明， 暴源 在快速 膨胀， 早 期源小 而后来 源大。 虽 然并不 是每个 
伽马 暴均有 余辉， 但伽马 暴具有 余辉是 个相当 普遍的 现象。 余 辉的持 续时间 比伽马 
暴本 身长了 很多， 而且 余辉随 时间的 变化规 律远远 比伽马 暴要简 单得多 (图 1、 图 3)， 
给伽马 暴的研 究带来 了许多 方便， 使之 进入了 辉煌的 “ 余辉时 代”。 伽马暴 的余辉 
已另 有词条 说明， 此 处不再 多说。 值 得强调 的是， 通过 余辉， 发现了 伽马暴 所在的 
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图 3 几个伽 马暴的 X 射线 、光 学和射 电余辉 [7~11]£ 


至今， 观 测到的 高红移 伽马暴 不少， 红移 值高达 8.3n' 距离已 经接近 可观测 
宇 宙的边 缘了！ 这也 表明， 伽马暴 在短短 的若干 秒钟内 所放出 的能量 竟可以 高达太 
阳 静止能 量的若 干倍， 要 知道伽 马暴也 是恒星 层次的 现象， 放 出的能 量达到 甚至超 
过 其静止 能量是 不可思 议的。 最近 [13] 发现的 GRB080319B， 红移 Z=  0.93。 这颗伽 
马 暴的光 学余辉 在暴后 二十几 秒时竟 然达到 肉眼能 看到的 5 等星那 么亮！ 

要 避免这 个能源 危机， 一个 比较自 然的途 径是假 设伽马 暴的辐 射不是 各向同 
性， 而是成 束的， 因为在 这种情 形下， 从 观测到 的强度 来推算 伽马暴 的总辐 射时， 
按各向 同性来 推算显 然是过 高了。 喷 流状的 成束辐 射在天 体现象 中倒也 常见。 成束 
的一个 后果是 大大降 低了观 测到的 概率， 因为 只有束 流对准 地球时 我们才 能观测 
到。 然而， 只要 有合适 的卫星 在天上 飞行， 一般 的说每 天差不 多可以 观测到 1 〜 3 
个伽 马暴， 这个 观测概 率是不 小的。 因此， 虽然成 束效应 可以缓 解能源 困扰， 但束 
流的张 角不能 太小， 可见成 束最多 能缓解 2 〜 3 个 量级， 伽马暴 的能源 问题依 然不容 
忽视。 


星系， 根据宿 主星系 谱线的 红移， 可以 测定伽 马暴的 距离， 确 认了伽 马暴远 在宇宙 
学的 距离上 。 至此， 伽马 暴的距 离之争 落幕， 伽 马暴的 能源危 机随之 突显。 
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如果束 流的张 角可以 测定， 那么 伽马暴 的总辐 射能量 就能较 准确地 算出。 Frail 
等[14]曾 经提出 过一个 方法， 利 用余辉 光变曲 线的拐 折位置 来测定 张角， 并 且得到 
了较为 广泛的 采用。 但是， 光变曲 线拐折 不是只 有这一 种机制 产生， 当导致 余辉的 
火球膨 胀速度 从极端 相对论 转向非 相对论 时也会 出现光 变曲线 的拐折 [15]。 要确切 
定出 束流的 张角尚 有待进 一步的 研究， 而要从 观测上 确定伽 马暴的 能量， 张 角的确 
定是 至关重 要的。 

伽 马暴的 能源问 题还密 切联系 于它的 起源。 早在 1992 〜 1994 年间， 在 BATSE 
测得伽 马暴的 各向同 性分布 (图 2) 的启 发下， M.  Rees 和 P.  Meszaros 提出了 伽马暴 
的标 准模型 [16〜18]， 并且在 余辉被 发现的 前夕就 预言了 余辉的 存在。 在 标准模 型中， 
人 们假设 了伽马 暴形成 时是一 个温度 极高的 火球， 它以极 端相对 论的速 度膨胀 ，在 
星 际介质 中产生 激波， 在 激波作 用下， 星 际介质 中的电 子被加 速到极 端相对 论的速 
度， 它 们在磁 场中产 生同步 辐射， 导致伽 马射线 辐射， 这 便是伽 马暴。 然后 继续在 
星际介 质中传 播并被 减速， 随 着速度 的继续 降低， 便相 继产生 X 射线、 光学 、射 
电等 波段的 辐射， 这就是 余辉。 上 面已经 谈过， 从 能量的 考虑， 伽马 暴不会 是各向 
同性 辐射， 而应 当是成 束的， 这时可 以用图 4 来示 意描写 伽马暴 和余辉 的产生 [19]。 


y 射线  余辉 


图 4 伽 马暴发 生过程 示意： 内激波 产生伽 马暴， 而外 激波产 生余辉 [19]。 


标准 模型是 成功的 ，它基 本上描 述了观 测事实 的主要 特征。 但需要 改进的 地方， 
或者叫 后标准 效应， 很 快便陆 续显示 出来。 当用标 准模型 来处理 一些伽 马暴时 ，会 
表现 出这样 那样的 偏差。 比如， 早在 余辉发 现的第 二年， 1998 年， 一些伽 马暴的 
环境就 被发现 并不是 标准模 型假设 的星际 介质， 而是密 度与距 离平方 成反比 的星风 
介质 [2()，21]， 这表明 伽马暴 应当起 源于大 质量前 身星的 坍缩， 星风正 是这种 前身星 
所留下 来的。 随后， 又在许 多伽马 暴的余 辉中发 现有超 新星的 迹象。 1998 年曾发 
现一颗 伽马暴 GRB980425 与一个 超新星 SN1998bw 成协。 但 前者不 是典型 的伽马 
暴， 后者也 不是典 型的超 新星， 两者关 系的意 义存在 争议。 1999 年， 在研究 
GRB990123 的环 境时， 又 发现它 可能是 比通常 星际介 质高好 几个数 量级的 致密介 
质[22]， 正是 大质量 恒星可 以赖以 形成的 环境。 致密环 境的发 现也支 持伽马 暴起源 
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于大质 量恒星 坍缩的 观点。 直到 2003 年人 们发现 伽马暴 GRB030329 与 超新星 
SN2003db 清晰地 成协， 才直接 地证实 了这个 观点， 明 确指出 伽马暴 来源于 Ib/c 型 
超新星 标 准模型 假设高 温火球 在作极 端相对 论速度 膨胀， 然而， 详细 计算表 
明， 激波在 介质中 传播时 会很快 减速， 几天、 十 几天、 最多几 十天就 会降低 到非相 
对论， 而余 辉的观 测往往 可以维 持几个 月甚至 半年、 一年。 因此， 要 完整描 写余辉 
的 演化， 必须对 极端相 对论到 非相对 论整个 演化作 统一处 理[24]。 

但是， 伽 马暴有 两类， 大体上 以持续 时间为 2 秒 作为分 界线。 持续时 间大于 2 
秒 的称作 长暴， 小于 2 秒 的称作 短暴。 根据 CGRO 卫 星上的 BATSE 仪器观 测到的 
伽 马暴， 长 暴约占 3/4， 短 暴约占 1/4。 在 BeppoSAX 卫星 时代， 观 测到余 辉的都 
是 长暴。 2004 年 11 月 20 日 Swift 卫 星成功 升空， 开辟了 研究短 暴的新 时代。 不久， 
Swift 卫星 就首次 观测到 了短暴 GRB050509 的 X 射线 余辉， 位 于红移 Z=  0.225 的 
星 系团的 一个巨 椭圆星 系内。 这个 发现也 首次显 示短暴 的能源 与长暴 不同， 它起源 
于致密 星的合 并[25]。 稍晚， 卫星 HETE-2 观测到 了另一 个短暴 GRB050709， 接着 
它的 光学余 辉也被 发现， 这是短 暴的第 一个光 学余辉 [26,27]。 不久， Swift 卫 星又发 
现了一 个短暴 GRB050724[28’29]， 位 于一个 椭圆星 系内的 偏心位 置上， 这个 特征有 
力地支 持了短 暴起源 于致密 星合并 的观点 ，因为 一对致 密星往 往要经 过很长 时间的 
相 互绕转 才能最 终因引 力波辐 射损失 能量而 合并， 在此期 间会运 动很长 距离， 从而 
到达偏 心的位 置上。 

图 5 所示是 Swift 卫 星上的 X 射线 望远镜 (XRT) 观 测到的 X 射线 余辉光 变曲线 
的示 意图。 由于 Swift 卫星 有观测 短时标 和早期 信息的 长处， 它所观 测到的 X 射线 
余 辉比较 丰富， 可以用 图中的 5 个特征 来表示 [3'  “I” 通常是 一个很 陡的衰 减相， 
衰减斜 率小于 或等于 -3,  一 直延伸 到大约 102 〜 103 秒； “II” 通常 是平缓 衰减相 ，衰 
减斜 率约为 -0.5 甚或 更平， 一 直延伸 到大约 103 〜 104 秒； “III” 为正常 衰减相 ，衰 
减斜 率约为 -1.2, 基本上 属于标 准模型 情形； “IV” 为 喷流拐 折后的 时期， 衰减斜 
率约为 -2, 大体符 合喷流 模型； “V” 是 X 射线 耀发。 这 5 种 X 射线余 辉中， 只有 


图 5 伽马暴 余辉衰 减示意 图[3()]。 
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“III” 和 “IV” 两 种是在 BeppoSAX 时 代已经 观测到 过的， 其余 3 种都是 Swift 
时 代的新 发现。 

在 BeppoSAX 时代已 经提出 过[31]， 伽马暴 中心能 源可能 会有一 种在一 定时段 
内持续 性输出 到火球 或喷流 的能量 ，使正 常衰减 相或稍 后的光 变曲线 上有时 会出现 
一 些特殊 形态。 Swift 卫星观 测到的 X 射线 耀发 也是中 心能源 的一种 新类型 的能量 
输出 [3'  这种 X 射线耀 发在近 半数的 伽马暴 余辉中 存在， 不论 长暴还 是短暴 ，也 
不 论伽马 暴还是 X 射线闪 (XRF)。 这种 X 射线 耀发与 “ 滞后内 激波” 和 / 或 “滞后 
外 激波” 有密切 关系， 因而与 伽马暴 中心能 源有重 要关系 [32]。 可见， 在研 究伽马 
暴 能源问 题时， X 射线耀 发是一 个值得 注意的 现象。 

关于伽 马暴起 源和能 源的理 论研究 开始得 很早。 在 伽马暴 刚发现 不久， 关于它 
的起 源就有 各种各 样的假 设被提 出来。 只有当 伽马暴 的距离 被观测 确定， 得 知它们 
是 在宇宙 学的距 离上， 起源和 能源的 理论研 究才得 以认真 展开。 虽然 伽马暴 的起源 
曾 被提出 了好几 十种， 但这 时已经 经过长 年累月 的观测 筛选， 基本上 只剩下 了两大 
类， 即大质 量恒星 的坍缩 和两个 致密星 (中 子星、 奇 异星、 黑 洞等) 之间 的合并 。而 
且 BeppoSAX 卫星和 Swift 卫星所 开创的 两个最 有代表 性的时 代已经 把伽马 暴的起 
源 和能源 基本锁 定在这 两个机 制上， 即约占 3/4 的长暴 起源于 大质量 恒星的 坍缩， 
而约占 1/4 的短 暴起源 于两个 致密星 之间的 合并。 但是， 实际 情况也 还并不 如此清 
晰 、分明 。比 如说， 2006 年 6 月 14 日发 现了一 个特别 近距离 的长暴 GRB060614[33’34]， 
却没 有发现 与它成 协的超 新星。 这个 事实， 对伽 马暴的 上述分 类设置 了一道 难关。 
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伽 马射 线暴是 喷 流吗? 


Are  the  Outflows  of  Gamma-Ray  Bursts  Jet-Like? 


喷流 存在于 许多致 密天体 吸积系 统中， 比如 活动星 系核。 伽马射 线暴有 高度相 
对论的 运动， 其 中心能 源也很 有可能 与致密 天体的 吸积过 程紧密 相关， 因而 人们从 
一 开始就 猜测伽 马射线 暴的辐 射和喷 发物质 不是球 形的， 而 是喷流 状的。 如 果伽马 
射线 暴的辐 射是喷 流而非 各向同 性的， 伽马 射线暴 释放的 真实能 量就会 小许多 ，这 
能有 效地缓 解观测 发现有 些伽马 射线暴 释放的 各向同 性能量 过高的 问题。 


流量 


^  ^  /( 时间) 

辐射集 束在一 
个大的 圆锥中 


喷 流向两 
侧快 速膨胀 
喷流保 留在初 
始的 圆锥里 


辅射 集束在 一 喷流 
个小的 圆锥中 拐 — 


图 1 伽马 射线暴 喷流拐 折成因 示意图 [1]。 

人 们是怎 么知道 伽马射 线暴是 喷流状 的呢？ 如 果伽马 射线暴 是喷流 ，它 们产生 
的余 辉辐射 的光变 曲线会 有一个 特点， 即 当伽马 射线暴 喷流冲 击波的 相对论 运动洛 
仑 兹因子 尸下降 至小于 1/0 时 (0 为喷流 的半张 角）， 余 辉辐射 的流量 会下降 更快， 
余辉的 光变曲 线在对 数图上 表现出 一个拐 折[1，2]。 由于辐 射的相 对论集 束效应 ，观 
测者看 到的辐 射主要 来自张 角小于 1AT 内的 辐射。 因此在 早期当 r>\/9 时， 喷流产 
生的余 辉光变 曲线和 球形激 波没有 差别。 但是， 当喷流 冲击波 的相对 论运动 洛仑兹 
因子下 降至尸 <1 川时， 一方 面由于 可看到 的范围 (1/尸) 比喷 流的张 角大， 探 测到的 
流量相 对于球 形激波 要小， 从而在 光变曲 线上表 现为拐 折现象 。另一 方面， 当尸 <1/沒 
时， 喷流在 侧面方 向的膨 胀变得 很重要 [u]， 喷 流受到 更多的 周围物 质阻挡 从而减 
速得 更快， 这 也导致 光变曲 线衰减 更快， 也会 造成光 变拐折 (图 1)。 喷流产 生的拐 
折 首先在 GRB990123 的光 学余辉 中发现 [3]， 随 后越来 越多的 伽马射 线暴余 辉发现 
有 拐折。 GRB990510 在 光学的 多个波 段都存 在一致 的拐折 (图 2)， 甚 者在射 电波段 
也看到 了同时 的拐折 [4]。 这 个暴还 探测到 了偏振 信号， 更支持 喷流的 假定。 大部分 
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伽 马射线 暴余辉 拐折后 的衰减 斜率在 -2 左右， 这与理 论预言 的斜率 较一致 是 
电 子数目 随能 量的分 布幂率 指数) [1，2]。 


图 2  GRB990510 的多 波段光 变曲线 [4]。 

在 BeppoSAX 卫星 时代， 人 们探测 到了为 数不少 的伽马 射线暴 光学余 辉存在 
拐折 现象。 由于喷 流拐折 纯粹是 是动力 学效应 ，这 个拐折 应该同 时发生 在所有 波段。 
然而, Swift 卫星上 天后， 对 大多数 伽马射 线暴， 在 X 射线 波段 并没有 看到对 应时间 
的拐折 [5]。 所以， 为 什么许 多伽马 射线暴 余辉在 不同波 段存在 不同拐 折是伽 马射线 
暴余 辉研究 的一个 难题。 一种 想法是 X 射线 余辉 与光学 余辉是 不同的 起源， 比如 
说 X 射线余 辉由其 他的成 分占了 主导， 而不 是通常 的正向 激波的 X 射线 辐射。 

伽 马射线 暴喷流 的成因 也是一 个未知 问题。 根据伽 马射线 暴余辉 的拐折 时间， 
可 以计算 出喷流 的张角 大小。 对于 许多伽 马射线 暴余辉 拐折的 计算， 喷流张 角大约 
在几度 左右。 这样 就需要 一种机 制把物 质集束 到几度 的张角 中去。 对 于长时 标伽马 
射线暴 喷流在 恒星包 层中传 播的数 值模拟 研究， 发现当 压强和 内能密 度很高 的火球 
物质 在从大 质量恒 星包层 冲出的 途中， 会受到 恒星包 层物质 的压力 而集束 [6]。 当火 
球物质 冲出包 层时， 火 球物质 可以集 束到几 度的张 角内， 形 成一个 喷流。 也 有人提 
出， 当存在 较强磁 场时， 磁场也 可以有 效地集 束伽马 射线暴 喷发的 物质而 形成喷 流[7]。 

伽马 射线暴 喷流的 结构是 什么样 的呢？ 沿径向 方向看 ，由 于伽马 射线暴 是持续 
时间为 r 的暂 现源， 伽马射 线暴喷 流的尺 度只有 c  *  r。 对 于持续 时间为 loo 秒的 
长暴， 径 向尺度 也只有 3xl012 厘米。 所 以当喷 流运动 到半径 远大于 c*r 时， 伽马 
射线暴 喷流在 径向更 像一个 薄壳。 伽马射 线暴喷 流沿角 向的分 布很不 清楚， 我们不 
知道它 们是均 匀规制 的分布 还是结 构化的 分布。 在结构 化的喷 流模型 中也有 几类： 


伽 马射线 暴是喷 流吗？ 
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比 如幂率 结构化 喷流、 高斯结 构化喷 流还是 双成分 喷流。 这也 是目前 伽马射 线暴的 
一个 难题。 

伽马射 线暴有 标准能 量吗？ 我 们知道 伽马射 线暴各 向同性 能量分 布范围 很大， 
从 1051 尔格到 1054 尔格 都有。 如果 我们知 道喷流 的张角 大小， 我们 就可以 计算某 
一个暴 真实释 放的伽 马射线 能量。 Frail 等在 2001 年收 集了近 20 个 余辉的 光变拐 
折 信息， 并计算 了每个 暴的张 角和修 正后的 伽马射 线暴能 量[8]。 他们 发现张 角修正 
后 的伽马 射线暴 能量的 分布范 围要小 很多， 集中在 1051 尔格 左右。 这导致 了伽马 
射 线暴释 放的能 量可能 是标准 能量的 猜想。 后 来更多 的样本 也支持 了这样 一个猜 
想。 然而 人们也 发现有 几个低 红移的 伽马射 线暴， 它 们的能 量要低 很多， 比如 
GRB980425。 这些 低能量 的暴可 能属于 特别的 一类。 未 来人们 可以探 测到更 多低红 
移和高 红移的 伽马射 线暴， 可 以进一 步检验 伽马射 线暴是 否真的 是标准 能量。 
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伽马 射线暴 宇宙学 


伽马 射线暴 是人类 至今所 观测到 电磁波 辐射最 亮的天 文爆发 事件。 Swift 和 
Fermi 卫星主 要科学 目标之 一就是 探测这 类爆发 事件。 目前 认为， 这 些卫星 探测到 
的 伽马射 线暴样 本里红 移大于 7 以 上的暴 可能占 0.5% 〜 7% 的比例 [1] 。伽 马射 线暴各 
向同 性光度 很大， 典型 值达到 105Q〜1054 尔格 / 秒， 红 移跨度 0.0085 〜 8.2[2]， 是追溯 
宇 宙形成 和演化 史的重 要探针 。伽 马射线 暴宇宙 学目前 仅是处 于一个 早期的 尝试和 
探索 阶段， 困难 和机遇 并存。 

鉴 于伽马 射线暴 高红移 特性， 而 且不受 消光等 影响， 人们 期待用 伽马射 线暴作 
为 标准烛 光限定 宇宙学 参数。 2004 年 Ghidanda  G. 等 [3] 发现伽 马射线 暴喷流 能量跟 
谱 峰值光 子能量 之间的 强相关 性后， 戴 子高等 [4] 首先利 用这个 相关性 做出了 有益的 
尝试。 但是， 由于 Ghidanda  G. 等发 现的关 系依赖 于不可 测量的 喷流模 型参量 ，不 
是可测 量的标 准烛光 关系。 2005 年 梁恩维 和张冰 [5] 发现 了模 型无关 的紧密 经验关 
系， 并被 应用作 为标准 烛光关 系限制 宇宙学 参数。 近年来 这个领 域方兴 未艾， 形成 
了一 个研究 热潮， 许多研 究小组 开展了 深入和 细致的 研究。 图 1 展 示了由 42 个红 
移大于 1.4 的 伽马射 线暴和 192 个 la 型超 新星的 哈勃图 [6]。 不过， 用 伽马射 线暴作 
为 标准烛 光限制 宇宙学 参数也 存在着 显著的 困难和 问题。 首先， 这些 经验关 系都是 
基于 小样本 统计的 结果， 而且 其物理 基础不 清楚， 可靠 性尚需 检验。 其次， 因为没 
有低红 移的样 本来检 验这些 关系， 所以这 些关系 如何校 准是个 问题。 尽管已 经有几 


及 42 
40 


图 1  42 个红 移大于 1.4 的 伽马射 线暴和 192 个 la 型超新 星的哈 勃图， 实线 是在宇 宙学参 
数  //=  70  km/s/Mpc，/2M=  0.27,  QA=  0.73 下的理 论曲线 [6]。 
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个小 组提出 了一些 统计校 准方法 [7~9]， 但是仍 然不能 根本解 决这个 问题。 再次 ，在 
伽马射 线暴的 分类还 没有理 清之前 [1()]， 确定 统计样 本选择 人为性 很大。 最后 ，对 
伽马射 线暴光 度是否 存在宇 宙学演 化的认 识仍不 是很确 切[11]。 

伽 马射线 暴还可 能是探 测恒星 形成史 和宇宙 再电离 史的重 要探针 。根据 观测到 
长时 伽马射 线暴跟 超新星 成协， 目 前普遍 接受长 暴是起 源于大 质量恒 星演化 到晚期 
坍缩所 致[12，13]。 但是， 观测 表明， 在高红 移处伽 马射线 暴率显 著高于 其他手 段测量 
得到 的恒星 形成率 [14]。 也许 伽马射 线暴的 形成率 不是单 纯追随 恒星形 成历史 ，其 
他 的因素 (比 如宇宙 金属丰 度演化 史等) 可能也 发挥作 用[15]。 目 前探测 到最高 红移的 
伽马射 线暴是 2009 年 4 月 23 日 的暴， 其 红移为 8.2, 达到了 宇宙再 电离时 代[2]。 
宇宙再 电离是 宇宙学 中长期 悬而未 决的重 大问题 之一， 研究宇 宙再电 离也就 是研究 
宇 宙第一 批天体 形成的 历史。 伽马射 线暴可 能在这 个领域 也发挥 独特的 作用。 

伽马射 线暴余 辉还可 能是探 测星系 间介质 性质的 一个重 要工具 [16，17]。伽 马射线 
暴 余辉在 传播时 应该受 到分布 在视线 方向上 前景介 质的尘 埃吸光 。这 些消光 既有伽 
马射线 暴和我 们星系 间的星 系际介 质所致 ，也有 在伽马 射线暴 周围和 寄主星 系尘埃 
所致。 根 据这个 特点， 伽马 射线暴 余辉谱 可以用 于刻画 高红移 星系消 光曲线 特征。 
但是， 这个问 题至今 未解。 以前一 般假设 伽马射 线暴寄 主星系 的消光 特性跟 我们熟 
知 的我们 星系和 大小麦 哲伦星 系是相 似的。 不同星 系间的 消光特 性变化 多样。 伽马 
射线暴 寄主星 系的消 光特性 可能完 全不同 于我们 星系和 大小麦 哲伦星 系[18~2()]。 不 
过， 类似于 我们星 系和大 麦哲伦 星云消 光特征 曲线， 一个在 2175A 的消光 鼓包出 
现在 红移为 2.45 的 GRB070802 光学余 辉谱中 (图 2)[21]， 可能 表明星 系际间 介质消 
光 特性可 能是跟 我们星 系和大 麦哲伦 星云是 接近的 。目 前期待 更多的 光学余 辉谱的 
观测来 研究这 个问题 ，并使 伽马射 线暴余 辉真正 成为探 测星系 间介质 性质的 一个重 
要 工具。 


图 2 在 GRB070802( 红移 z  =  2.45) 余辉谱 能分布 中探测 到一个 类似我 们星系 和大麦 哲伦星 
云的尘 埃消光 特征峰 (在 观测 者系的 中心约 7630A， 在暴的 寄主星 系中约 2175A)[21]0 
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图 1  GRB  940217 的瞬时 MeV 辐射 (蓝 色 实线) 以及高 能辐射 (:绿 色 带有误 差棒的 实心圆 
点) [3]。 嵌入 的小图 是时间 平均后 的辐射 能谱。 


伽 马射线 暴的局 能光子 $ 虽射 

The  High  Energy  Photon  Emission  of  Gamma-Ray  Bursts 

伽 马射线 暴本身 的瞬时 辐射主 要集中 在几百 keV 至 MeV 波段， 但是也 有相当 
部 分的能 量辐射 表现在 GeV 波段 。基于 Compton/EGRET[1] 以及 Fermi/LAT 的观测 [2]， 
人们 了解到 ： （1) 只有 10% 左右的 伽马暴 有明显 的高能 辐射； （2) 高 能辐射 的出现 
一 般要比 软伽马 射线辐 射开始 得迟； （3) 高能辐 射一般 要比软 伽马射 线辐射 持续得 
久。 人们通 常把持 续更久 的高能 辐射成 分称之 为高能 余辉。 目 前具有 高能辐 射的著 
名长暴 (软 伽 马波段 持续时 标大于 2 秒的暴 称之为 长暴) 有 GRB  940217[3] (图 1),  GRB 
941017[4],  GRB  080916C[5] 和 GRB  090902B[6]o 发现有 高能辐 射的著 名短暴 (软 伽马 
波 段持续 时标短 于两秒 的暴) 则是 GRB  090510[7] 。对 GeV 高 能辐射 的解释 是目前 
高 能天体 物理研 究领域 的一个 热点。 
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在通 常讨论 的两种 辐射机 制中， 激 波加速 电子的 同步辐 射光子 能量一 般只能 
到约 100  r  /(l+z)  MeV, 更 高能段 的辐射 可能主 要由逆 康普顿 过程所 贡献。 这里 Z 
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是暴 的红移 ，尸 = [l-(v/c)2]-1/2 是辐射 区的宏 观运动 洛伦兹 因子， v 是辐 射区 的宏观 
速度， c 是 光速。 由于篇 幅所限 这里我 们只简 单地罗 列出各 种高能 光子辐 射的模 
型 (对 于具体 的相关 文献， 请 进一步 参阅综 述文献 [8]): 

(1)  伽 马射线 暴喷射 物质的 宏观运 动洛伦 兹因子 一般在 100 〜 1000 左右， 其速 
度 V 非常地 接近光 速 C。 少 许的速 度差异 就可以 产生很 大的宏 观洛伦 兹因子 差异。 
当后 一刻从 伽马暴 中心能 源喷出 的相对 快的物 质赶上 早一刻 喷出的 相对慢 的物质 
时， 强 的激波 产生。 这 样的激 波由于 是伽马 暴喷射 物质内 部的速 度差异 所导致 ，因 
此 被称为 内激波 。内 激波加 速电子 的同步 辐射以 及同步 自康普 顿散射 可以产 生瞬时 
GeV 至 TeV 辐射。 

(2)  内激 波能够 把质子 加速到 PeV 甚 至更高 能段。 那些 高能质 子和瞬 时辐射 
MeV 光子 作用， 产生」 共 振态并 进一步 衰变产 生中性 tc° 介子， 后者 进一步 衰变成 
为两个 EeV 甚 至能量 更高的 光子。 但是， 这样 高的能 量的光 子一般 会被辐 射区域 
的低 能光子 吸收， 所以不 会被观 测到。 甚 高能的 质子的 同步辐 射也可 以产生 GeV 
至 TeV 的光子 辐射。 

(3)  如 果喷射 物质的 能量是 以磁场 为主， 则 这些磁 能可以 通过一 些耗散 机制有 
效 地加速 电子。 这些 高能电 子的同 步辐射 可以到 GeV 波段。 

(4)  伽 马暴喷 射物质 和外部 介质发 生作用 形成相 对论的 激波， 并 且激波 速度随 
着 扫过介 质质量 的增加 而减少 。我 们称这 类因和 外部介 质作用 而形成 的激波 为外激 
波 。被外 激波加 速的电 子其同 步辐射 和同步 自康普 顿散射 可以产 生光子 能量为 GeV 
至 TeV 的余辉 辐射。 

(5)  中 心能源 发出来 的光子 可能被 外激波 (包括 早期的 反向外 激波) 加速 的电子 
逆康普 顿散射 到更高 能段， 从而产 生高能 辐射。 

(6)  主暴 (主要 辐射为 MeV 光子) 结 束后中 心能源 再活动 产生的 能量耗 散过程 
可 能也会 直接产 生高能 辐射。 

在 Compton 卫星时 代由于 其上的 EGRET 探测器 面积不 够大， 收集的 GeV 光 
子数目 很少， 所 以看到 的具有 高能辐 射的暴 很少， 因此 对模型 的限制 不够。 Fermi 
卫星 和其上 加载的 高能伽 马光子 大面积 望远镜 LAT 在一 定程度 上得到 了改善 。例 
如， 在短暴 GRB  090510 的瞬时 GeV 辐射 中人们 看到了 明显的 光变， 支持了  GeV 
光子 的内激 波起源 模型。 不过， Fermi 卫星也 没有给 我们带 来多少 惊讶。 现 有的观 
测显 示只有 10% 左 右的伽 马暴存 在明显 的高能 (大于 100  MeV) 辐射， 只有 2% 左右 
的 暴在其 GeV 至 TeV 能段 有一个 明显的 “超” 成分。 所以， 伽马暴 和活动 星系核 
的 光学至 TeV 谱是 很不相 同的， 其物理 起源可 能有 较大的 差别。 GeV 至 TeV 能段 
的 “超” 成分是 “ 标准” 内 激波模 型的一 个重要 预言， 否定性 的观测 结果当 然让人 
失望。 对没 有探测 到高能 “超” 成 分的伽 马暴一 种最直 接的解 释就是 它们的 辐射区 
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磁场 很强。 不过， 这 种解释 也存在 问题， 那就是 导致的 低能谱 太软从 而和观 测谱不 
吻合。 目前 为止， Fermi 卫 星关于 伽马暴 方面最 大的发 现应该 是高能 辐射的 延迟现 
象。 对于这 个现象 的解释 目前也 是众说 纷纭。 有些模 型认为 低能、 高 能辐射 来自不 
同 的辐射 区域， 因此存 在到达 时间的 差异。 不过 这些模 型无法 解释为 何在这 种情况 
下 伽马暴 高能和 低能光 子的联 合能谱 依然是 幂率谱 。也 有些模 型认为 伽马暴 早期的 
喷射 物质可 能洛伦 兹因子 较小， 因此 高能光 子光深 很大， 辐射 无法跑 出来。 这类模 
型很难 解释为 何早期 辐射的 谱明显 偏软。 还有的 模型认 为早期 的辐射 可能是 热的黑 
体成分 为主， 而 随后的 辐射主 要是非 热辐射 为主。 这样 的模型 存在的 困难是 怎样能 
够 确认早 期的辐 射是热 辐射为 主导。 另外， 还有 些模型 认为高 能辐射 是质子 的同步 
辐射， 而对 应的时 间延迟 反应了 质子在 激波中 的加速 时标。 这 种模型 的缺点 是所要 
求 的能量 过大， 比 一般伽 马暴的 能量大 2~3 个数 量级。 Compton/EGRET 和 Fermi/ 
LAT 都发现 GeV 的辐射 比瞬时 MeV 辐射 持续地 更久。 以前一 般认为 在余辉 阶段逆 
康 普顿散 射过程 是产生 高能辐 射的主 要过程 。但 是进一 步的计 算发现 逆康普 顿过程 
难以产 生观测 到的那 么多高 能余辉 光子。 更重要 的是， 目前 Fermi/LAT 并没 有发现 
先前预 期的一 个从瞬 时高能 辐射到 余辉高 能辐射 的转变 过程。 对此 现象， 最 近讨论 
得较多 的一个 解决方 案是所 有高能 辐射都 是正向 外激波 的同步 辐射。 

Fermi 卫 星已投 入观测 1 年 左右， 目前 探测到 12 个存在 高能辐 射的伽 马暴。 
在未来 的几年 里随着 Fermi 高 能辐射 伽马暴 数量的 增加， 人们 有望对 伽马暴 的辐射 
机制有 一个更 清楚的 了解。 
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伽马射 线暴： 余 辉能告 诉我们 什么? 


Gamma-Ray  Bursts:  What  Can  the  Afterglows  Tell  Us? 


伽 马射线 暴是来 自太空 的一种 强烈的 Y 射线爆 发现象 ，通 常只持 续短短 的几十 
秒钟， 有的 甚至只 有几十 毫秒。 它们 最初是 20 世纪 60 年代 末期美 国利用 Vela 系 
列 军事卫 星进行 外太空 核试验 监测时 偶然发 现的。 1997 年初， 借助 意大利 和荷兰 
的 BeppoSAX 卫 星上的 宽视场 X 射线照 相机， 天文学 家们首 次快速 精确地 定位了 
部分 伽马射 线暴， 找到了 它们在 X 射线、 光学和 射电等 波段的 对应体 (称 作余辉 )， 
观测 到了它 们的寄 主星系 ，并 测量出 了距离 ，证实 它们大 多发生 在遥远 的宇宙 边缘， 
这是里 程碑性 的重大 突破。 虽然伽 马射线 暴的起 源之谜 还远没 有完全 解开， 但大多 
数 天文学 家相信 它们应 该是来 源于大 质量恒 星死亡 时的坍 缩过程 (这 种机制 易于产 
生 持续时 间大于 2 秒的长 暴)， 或者是 由两颗 致密星 (即白 矮星、 中 子星或 黑洞) 合并 
产生的 (这种 机制易 于产生 持续时 间不到 2 秒的短 暴)。 

目 前人们 已经对 伽马射 线暴发 生的整 个过程 有了一 个初步 的了解 :首先 是中心 
引擎 快速地 释放出 巨大的 能量， 形 成一个 高能量 密度且 光深远 远大于 1 的火球 。火 
球在 其辐射 压等机 制的驱 动下向 外加速 膨胀， 最终 形成一 系列极 端相对 论速度 (宏 
观 洛伦兹 因子可 高达数 百甚至 上千) 的 壳层。 在 半径为 数亿千 米处， 这些壳 层相互 
追赶碰 撞产生 强激波 并辐射 出伽马 射线， 这就是 伽马射 线暴。 产生伽 马射线 暴的激 
波 是由火 球内部 后面的 快速壳 层赶上 前面的 慢速壳 层相撞 导致的 ，人 们习惯 称之为 
内 激波。 主暴 (即 辐射 Y 射线的 阶段) 过后， 火球继 续以极 端相对 论的速 度向外 膨胀。 
到达半 径数千 亿千米 处后， 火球 会因扫 过外部 的星际 介质而 减速， 形成 激波， 叫外 
激波。 外 激波产 生的辐 射就是 余辉。 理论 预言， 在均匀 的星际 介质环 境中， 余辉的 
强度通 常应该 随着时 间成幂 律函数 衰减， 即 Focra， 其中 幂指数 《 大致在 1 左右。 
以上 图像我 们简称 为火球 模型。 火球模 型较好 地得到 了余辉 观测的 支持， 例如 ，从 
下 图给出 的众多 伽马射 线暴的 光学余 辉光变 曲线中 ，可 以看出 观测到 的余辉 的确总 
体 上是随 时间呈 幂律衰 减的。 

由于内 激波远 离中心 引擎， 火球 对原始 中心引 擎已经 丧失了  “记 忆”， 我们很 
难 直接从 主暴中 得到中 心引擎 的线索 ，这 就使得 余辉的 观测和 理论研 究变得 尤其重 
要。 尽管观 测到的 伽马射 线暴的 余辉总 体上符 合火球 模型， 但 在一些 细节上 仍与标 
准火 球模型 的预期 有明显 偏差。 从图 1 中 也可清 楚看出 ，一般 说来余 辉的光 变曲线 
总 不是完 全光滑 的幂律 函数， 而往往 存在一 些起伏 结构。 余辉 的这些 特异性 表现， 
为 我们了 解伽马 射线暴 的起源 提供了 丰富的 信息。 
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图 1  一些 伽马射 线暴的 光学余 辉光变 曲线。 横轴是 地球观 测者的 时间， 

以天为 单位， 纵轴是 &波段 的星等 [5]。 

例如， 人们观 测到一 些长暴 的晚期 余辉中 有超新 星成分 (表 现为 十几天 时的光 
谱 红化和 亮度增 加)， 表明它 们产生 于大质 量恒星 的坍缩 过程。 部分 长暴的 余辉一 
直衰减 较快， 意 味着其 周围星 际介质 的密度 不是均 匀的， 而是越 往外越 稀薄， 可能 
是处在 星风环 境中， 也暗示 了其前 身星是 大质量 恒星。 射电余 辉通常 在早期 有较大 
的亮 度起伏 (由星 际介质 的闪烁 导致) ，而 几十 天后起 伏就基 本消失 (原 因是辐 射区的 
角半径 增大， 超过了 临界闪 烁角半 径)， 这证明 外激波 的运动 速度的 确是接 近光速 
的， 有力 地支持 了火球 模型。 

特 别重要 的是， 2004 年底 美国发 射了定 位能力 更强的 Swift 卫星， 使得 余辉样 
本迅速 增加， 同时 人们也 得到了 丰富的 极早期 (暴 后几十 分钟之 内的) 余辉 资料， 众 
多出乎 意料的 现象因 而被观 测到了 。图 2 是 Zhang 等 总结出 的典型 X 射线 余辉的 
卡通示 意图， 除 了标注  “0”  的最 初一段 对应着 主暴阶 段的辐 射外， 余辉 主要有 5 
个 成分。 （I) 是 暴后的 一 '个 快速衰 减阶段 (F  ?_3  )， 是内 激波媳 灭后， 主暴 结束， 球 
形 辐射面 上高纬 度处的 光子延 迟到达 而致。 （II) 是一个 缓慢衰 减阶段 (Foe ra5)， 
它 似乎要 求中心 引擎在 1000 〜 10000 秒内 要持续 地输出 可观的 能量， 这是人 们需要 
解 决的一 个理论 难题。 （III) 是一个 正常衰 减阶段 (Foe r12)， 这正是 标准火 球模型 
预期的 结果。 （iv) 又 是一个 较快衰 减阶段 (F<xr2), 它 表明火 球不是 各向同 性的， 
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而 是成喷 流状， 我们通 常称之 为喷流 拐折。 喷流 的存在 对伽马 射线暴 的爆发 机制有 
重 要提示 作用， 它意味 着中心 很可能 是一个 黑洞， 周 围则环 绕着吸 积盘， 而 且强大 
的磁场 很可能 在爆发 过程中 扮演着 重要的 角色。 （V) 代表 着早期 X 射线余 辉中常 
见的 一些强 烈耀发 现象， 表明 中心引 擎在几 十分钟 内都是 相当活 跃的， 而不 是像以 
前认为 的那样 在几十 秒钟甚 至几十 毫秒内 就沉寂 下来。 如何能 让中心 引擎这 样长时 
间 地持续 爆发， 在 理论上 是一个 巨大的 挑战。 


图 2 伽马射 线暴的 X 射 线余辉 卡通示 意图。 横轴 为观测 时间， 纵轴为 X 射线流 量[6]。 

有趣 的是， 很多 余辉在 X 射线 和光学 波段具 有不同 的衰减 特征， 还有 近一半 
的伽马 射线暴 竟然没 有观测 到光学 余辉， 这些都 是标准 火球模 型无法 解释的 现象， 
有待 人们继 续深入 研究。 另外， 目前观 测到的 最远的 伽马射 线暴， 其 对应的 红移是 
z=8.3, 也 就是说 该暴发 生时， 宇宙的 年龄还 只有约 6 亿年 (今天 的宇宙 已经是 137 
亿年 了！ ）。 高红 移伽马 射线暴 对宇宙 学的研 究有何 意义， 这 是非常 重要也 非常引 
人关注 的课题 。还有 一个特 别让人 惊奇的 事例是 2008 年 3 月 19 日发 生的一 次红移 
为 z  =  0.9 的 伽马射 线暴， 在 爆发过 程中其 光学对 应体的 亮度竟 然达到 5.6 星等 ，肉 
眼都 可以看 见了。 这么亮 的光学 余辉是 如何产 生的， 也 是人们 面临的 一个新 挑战。 

在伽马 射线暴 领域， 还有一 个特别 重要的 问题， 就是 非相对 论阶段 的余辉 。数 
值计算 表明， 火 球在几 天到十 几天内 就可能 进入非 相对论 阶段， 在几 十天到 1 年后 
还会进 入深度 非相对 论阶段 。对这 种晚期 余辉的 研究能 帮助人 们估算 伽马射 线暴的 
内 禀动能 和喷流 的张角 大小， 以及 了解伽 马射线 暴的遗 迹形态 等等， 相关工 作必将 
受 到越来 越多的 重视。 

总之， 为了 彻底解 开伽马 射线暴 的起源 之谜， 我们 必须借 助于余 辉这一 重要窗 
口。 余辉 现象很 复杂， 其 中还有 大量的 科学问 题没有 解决。 随 着观测 技术的 不断进 
步和认 识水平 的逐渐 提高， 人们必 将最终 对伽马 射线暴 有一个 清晰的 了解。 
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伽 马射线 暴的物 质组分 


Physical  Composition  of  Gamma-Ray  Burst  Outflows 


在伽马 暴的观 测中看 到了亚 毫秒的 光变表 明伽马 暴的中 心能源 的物理 尺度在 
100 千米的 量级， 满足 该条件 的天体 必然是 一种致 密星。 目前 最重要 的两类 候选体 
是黑 洞和中 子星。 外流体 的物质 组分和 能量提 取的方 式密切 相关。 一般的 ，在 黑洞 
周围形 成的吸 积盘的 温度可 以高达 1  MeV 甚至 10MeV, 其能 量主要 通过强 烈的正 
反中微 子辐射 损失。 不同 方向发 出的正 反中微 子在一 个狭小 的空间 里相互 碰撞湮 
灭， 形 成一个 主要由 正负电 子对、 光子组 成的极 端热的 火球。 我们称 这样的 能量提 
取 过程为 “ 中微子 过程” 并称 这样的 火球为 热火球 [1]。 对于中 心是一 个恒星 量级的 
转动 黑洞的 情形， 如果吸 积盘有 很强的 磁场， 那 么黑洞 的转动 能也有 可能通 过所谓 
的 Blandford-Znajek 效应被 有效的 提取， 并 产生以 磁场为 主的相 对论性 外流体 (图 1)。 
对于 自转周 期为毫 秒甚至 亚毫秒 的磁星 (一种 表面磁 场高达 100 亿特 斯拉以 上的中 
子 星)， 其 星体磁 场的偶 级辐射 可以产 生高达 1045 焦耳 / 秒以 上的 光度。 这 样的光 
度足以 产生宇 宙学距 离上的 伽马暴 [2]。 我们称 磁场能 量占主 导的外 流体为 “ 冷外流 
体”。 对于 “ 冷”、 “热” 两类外 流体， 初期 可能均 为热辐 射压将 外流体 加速， 其洛 
伦 兹因子 随半径 的增加 而线性 增加。 但是， “冷”  “热” 两种外 流体的 后期加 速过程 
有很 大区别 [3,4]。 


冷 外流体 


图 1 产生热 外流体 的中微 子过程 以及产 生冷外 流体的 Blandford-Znajek 效应。 

如何 从观测 上来限 定外流 体的物 质组分 ，进而 了解伽 马暴的 中心能 源机制 ，这 
一 问题在 2002 年以 来得到 了越来 越多的 关注。 目前我 们尚未 有充分 而明确 的证据 
对 该问题 给出一 个定论 。在 “标准 火球” 模 型中， 外 流体是 热的。 在 产生伽 马暴瞬 
时 辐射时 的外流 体被假 设为重 子成分 为主。 该模型 有一些 直接的 预言， 例如， 谱中 
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的 热辐射 成分、 重要 的高能 (1014  eV) 中微子 辐射和 甚高能 (102<)  eV) 宇 宙射线 辐射、 
瞬时辐 射谱中 突出的 GeV 至 TeV  “ 超”、 明 亮的反 向外激 波光学 闪等。 磁化 外流体 
模型 也有自 己的一 些重要 预言， 如 谱中的 热辐射 成分不 重要、 瞬时辐 射和反 向外激 
波 辐射可 能具有 高的线 偏振度 、明 亮的反 向外激 波在绝 大部分 暴中不 会被看 到以及 
中微子 辐射、 极 高能宇 宙射线 和瞬时 Y 射线 辐射 谱中的 GeV 至 TeV  “超” 可能都 
很弱 [5]。 

外 流体物 质成分 的限定 主要困 难来自 于观测 手段的 缺乏: 迄今为 止人们 尚不能 
对高 能中微 子进行 观测， X/Y 射 线辐射 的偏振 目前可 以探测 但测量 的不确 定性很 
大[6]， 极高能 宇宙射 线由于 在空间 传播中 受磁场 的影响 发生了 偏转所 以不能 直接给 
出可靠 的方位 信息。 当 前人们 对外流 体物质 组分进 行限制 的主要 途径有 两种。 第一 
种途 径是利 用对一 些伽马 暴明亮 光学闪 进行模 型拟合 得到的 磁场信 息来判 断外流 
体是否 磁化。 光学闪 一般被 认为是 外流体 与外部 介质作 用形成 强的反 向激波 时产生 
的同步 辐射， 也就是 说它来 自于外 流体的 内部。 如 果外流 体是磁 化的， 那么 反向激 
波 区域的 磁场应 该是有 序的， 并且 其强度 比正向 激波区 域由激 波放大 的磁场 要强。 
现有的 对光学 闪拟合 结果表 明在很 多伽马 暴中， 其反向 外激波 区域的 磁场确 实要比 
正向 激波中 的要来 得强。 另一 方面， 电子 在有序 的磁场 中产生 的同步 辐射具 有较高 
的线偏 振度。 最 近在对 反向激 波辐射 的偏振 观测方 面取得 了重大 进展。 2009 年 1 
月 2 日 发现的 伽马暴 GRB  090102 在其光 学闪的 变暗过 程中探 测到了  10% 的 光学线 
偏振度 [7] 。第 二种限 制外流 体组分 的途径 是分析 伽马暴 瞬时辐 射的多 波段能 谱以确 
定是否 具有黑 体辐射 成分， 或者在 GeV 波 段是否 有一个 明显的 “ 超”。 Fermi 卫星 
自 2008 年 6 月发射 上天一 年内探 测到了 一批具 有高能 (大于 100  MeV) 辐射 的伽马 
暴。 在这 些暴的 8  keV 至 300  GeV 多 波段能 谱中， “热” 外流 体模型 所预言 的高光 
度 黑体辐 射以及 “GeV” 超都 很少见 [8]。 总的 来说， 现 有的多 数观测 偏向于 支持磁 
化的 “冷” 外流体 模型。 但是， 由 于理论 模型尚 存在一 些不确 定性， “热” 外流体 
模 型并不 能明确 地被排 除掉。 事 实上， 在 一些伽 马暴中 人们也 搜集到 了比较 强的支 
持 “热” 外流体 模型的 证据。 目前 能够给 出的合 理的推 断是： 一部分 伽马暴 外流体 
是 高度磁 化的， 一部分 外流体 是弱磁 化的， 而 也有些 外流体 是非磁 化的。 
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图 1 观测到 的宇宙 线能谱 [1]c 


伽马射 线暴和 极局能 宇宙线 

Gamma-Ray  Bursts  and  Ultra-High  Energy  Cosmic  Rays 

从 20 世纪 初的气 球探测 开始， 人 们就知 道地球 是处于 高能带 电粒子 —— 宇宙 
线 —— 的撞 击当中 ，然 而经过 近一个 世纪的 探测和 研究， 宇宙线 的起源 仍不太 清楚。 
已经探 测到的 宇宙线 能量甚 至高达 100EeV(lEeV=1018eV) 以上， 这些 极高能 (本文 
专指 lOEeV 以上 能区) 宇宙线 的起源 问题更 是令人 着迷。 其起源 模型大 致分为 两种: 
一种是 “由上 而下” 模型， 即极高 能宇宙 线是由 新物理 预言的 超重奇 异粒子 衰变而 
成； 另一种 “由下 而上” 模型则 不需要 引入新 物理， 通 过天体 物理中 的粒子 加速过 
程产生 —— 本 文将只 讨论后 者)。 由于极 高能宇 宙线很 难被银 河系的 磁场所 束缚， 
人 们相信 其起源 是河外 天体。 到底哪 些河外 天体、 在怎 样的物 理条件 下把粒 子加速 
到极高 能区， 这是 粒子物 理和天 体物理 研究中 的一个 难题。 


11 

11 


-3( 


-3 


r A o i—vs  w  痗) 00 01 


.  730  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


一个主 要研究 困难是 极高能 宇宙线 探测流 量极低 。从 lOGeV 到 lOEeV 宇宙线 
能谱基 本服从 一个较 陡的单 一幂率 (粒子 数谱指 数约为 -3)， lOEeV 以 上的流 量只有 
大约 0.01km V1[1]o 研究 极高能 宇宙线 的能谱 和空间 分布等 性质需 要足够 的统计 
量， 所 以必须 建造大 型实验 来进行 探测。 探测手 段主要 是对宇 宙线进 入地球 大气层 
产生 的广延 大气簇 射进行 探测， 进而 反推初 级粒子 (也 即宇 宙线) 的 能量、 质 量和方 
向等。 由于 目前对 极高能 区粒子 相互作 用的截 面并不 清楚， 这 也导致 所反推 的初级 
宇宙 线性质 的不确 定性， 成为另 一个主 要研究 困难。 现 当代对 极高能 区进行 地面探 
测 的主要 实验有 HiRes 和 Auger 等 ，还有 一些计 划要发 射卫星 更大面 积地对 地球大 
气 层进行 监测。 

虽然 不清楚 其起源 ，我 们仍可 以对极 高能宇 宙线起 源天体 进行一 些普遍 意义上 
的 限制。 （A)  — 个限制 是来自 宇宙线 传播。 如 果极高 能宇宙 线来自 河外， 那 么它们 
在 宇宙空 间中传 播时将 不可避 免与宇 宙背景 辐射， 例 如宇宙 微波背 景和红 外背景 
等 ，产 生作用 从而损 失能量 。对 于一个 lOOEeV 的 质子其 能损长 度约为 A 约 lOOMpc, 
它 的起源 天体只 能位于 离地球 lOOMpc 范围 之内。 由于 这个距 离之内 宇宙学 各向同 
性原理 已不再 适用， 即 物质分 布具有 结构， 而且起 源天体 应该遵 循宇宙 中物质 分布， 
所 以人们 期望极 高能宇 宙线也 应该是 各向异 性的。 近来 Auger 对大于 60EeV 宇宙 
线天空 分布探 测的结 果支持 了各向 异性的 分布， 而且支 持宇宙 线方位 与近邻 宇宙的 
物质分 布成协 [2]。 由于 传播中 能量越 大的粒 子能损 越大， 我们 也期望 能谱在 极高能 
区 —— 具体为 40EeV 处 —— 会有 截止， 称为 GZK 截止。 近来 公布的 HiRes 和 Auger 
结果已 经具有 一定统 计量， 似乎证 实了这 个特征 [3]。 这 些位置 和能谱 的结果 有力支 
持 了极高 能宇宙 线是河 外天体 起源。 （B) 另 一个限 制来自 起源天 体的加 速能力 。天 
体物理 中的各 种加速 机制总 是与天 体中的 电磁过 程有关 ，一个 普适的 限制是 加速粒 
子 在天体 磁场中 的回旋 时标要 小于天 体的动 力学变 化时标 ，由 此可以 推导出 该天体 
能量输 出功率 (包括 磁场和 物质的 输出功 率等) 的下限 ， Z  >  1045Jr2/^(E/102°eV)2erg  s'1 
(r 是膨胀 洛伦兹 因子， 而 ^ 是膨 胀速 度)。 可见 只有非 常亮的 天体才 能产生 lOOEeV 
宇宙线 [4]。 这个限 制本身 很强， 已 经排除 掉许多 已知的 天体。 结 合限制 A， 近邻宇 
宙中 (小于 lOOMpc) 并没 有已知 的持续 源具有 足够高 的光度 。如 果限制 A 和 B 成立， 
那么极 高能宇 宙线起 源天体 必定是 短期极 亮的暂 现源。 暂现源 发出的 光和宇 宙线非 
同 时到达 地球， 因为宇 宙线传 播不同 于光走 直线， 受到 宇宙磁 场的偏 转导致 延迟。 
(C) 还有 一个限 制是宇 宙空间 中总能 量输出 功率的 要求。 从探 测到的 lOEeV 以上 
宇宙 线流量 J 可 知宇宙 空间中 极高能 宇宙线 的注入 功率密 度约为 QCr=  4tM  = 
1044erg  Mpc^yrl 更详细 讨论参 见文献 [5])， 那么 对应的 起源天 体必须 达到此 要求。 

根 据这些 限制， 已 知暂现 天体中 大概只 有伽马 射线暴 (伽 马暴) 符 合要求 (当 然也 
有人 提出未 知的暂 现源， 例如 近邻活 动星系 核可能 有见发 性的大 耀发。 这种 耀发产 
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生宇 宙线的 同时也 应该产 生强烈 的电磁 辐射， 有待 于未来 观测的 检验； 这里 我们将 
只讨 论伽马 暴)。 观 测上伽 马暴分 为长暴 (大于 2s) 和短暴 (小于 2s) 两类， 其中 主体为 
长暴。 普遍 相信长 暴产生 于大质 量恒星 坍缩， 在较 小体积 中瞬间 释放巨 大能量 ，其 
典型 (各 向同性 等价) 光度为 Z 约 1052erg  f1。 然而， 伽 马暴所 呈现的 瞬时能 谱通常 
有 硬光子 延伸到 lOOMeV 以上 。为 了避免 这些高 能光子 跟辐射 区里的 软光子 作用而 
煙灭， 伽马 暴辐射 区必须 极端相 对论地 膨胀， 洛伦兹 因子达 到尸约 1025。 目前的 
标准 模型认 为伽马 暴中心 的黑洞 吸积盘 系统产 生极端 相对论 的喷流 ，由 喷流 中的电 
磁 加速过 程产生 的高能 电子进 行电磁 辐射来 产生伽 马暴。 可见， 伽 马暴符 合限制 B 
对 光度的 要求， Z/r2>1045erg  s-'o 由 于伽马 暴与年 轻的大 质量恒 星死亡 有关， 很可 
能 伽马暴 爆发率 正比于 (已 知的) 恒星 形成率 —— 把这作 为假设 去拟合 已观测 到的伽 
马暴亮 度分布 我们可 以推知 伽马暴 现在的 （红移 为零） 爆 发率为 Rgrb 约为 
1(1 00Mpc)~3(l 03yr)_1 , 所 以在有 限的伽 马 暴探测 历史中 (小于 1 03yr) 探测到 距离在 
lOOMpc 以内 (典 型) 伽马暴 的几率 很低， 这符 合限制 A。 最后， 由单 个伽马 暴典型 
总能量 ^y~1053erg 可 知近邻 宇宙中 伽马暴 的辐射 总功率 密度为 0y~i?GRB^Y~lO44erg 
Mpdyr1， 与 0CR 相当。 产 生伽马 暴的电 磁辐射 来自加 速区中 的加速 电子， 如果 
加速电 子能量 与加速 质子能 量大概 均分， 自然会 込〜& R， 这说 明限制 C 也得 到满 
足。 综上所 述伽马 暴是极 高能宇 宙线起 源的强 有力候 选者。 

起源 天体最 终还有 待观测 实验上 的证认 ，然 而通过 探测宇 宙线与 电磁信 号相互 
成协的 方法不 可行， 原因如 前所述 宇宙线 传播受 到宇宙 磁场的 影响。 最有效 的办法 
恐怕是 通过探 测来自 加速天 体的高 能中微 子信号 —— 由于加 速区常 常伴随 较强的 
电子 辐射产 生的光 子场， 极高 能宇宙 线与这 些光子 的作用 将产生 n 介子以 及中微 
子， 所以加 速天体 也将是 很强的 高能中 微子辐 射源。 高 能中微 子的探 测将间 接证认 
对 应天体 为极高 能宇宙 线源。 目前 世界上 有不少 在建的 1km 尺度的 中微子 探测实 
验， 例如， 南极的 IceCube 和地 中海的 kM3KM。 另外， Auger 也在扩 建当中 ，有 
助于 增加宇 宙线研 究的统 计量； 而且 欧洲大 型强子 对撞机 (LHC) 的运 行也有 助于提 
高对 高能区 粒子相 互作用 截面的 认识。 在不久 将来， 这 些大型 实验有 望给人 们带来 
令人 鼓舞的 结果。 
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GRBs  and  Supemovae:  Two  Faces  of  the  Same  Guy 


1. 引言 

伽马 射线暴 是天上 最亮的 物体。 一 个典型 的伽马 射线暴 比最亮 的超新 星要亮 
100 亿倍， 而最亮 的超新 星比太 阳要亮 100 亿倍。 但和 太阳不 一样， 伽马射 线暴和 
超新星 都是一 种暂现 现象： 只 在很短 的有限 一段时 间内它 们是明 亮的。 

伽马 射线暴 的主要 能量辐 射是在 7 射线 波段， 在极短 的时间 (通 常从 1 毫秒到 
几 百秒) 辐射 出大量 的能量 [1]。 如 果伽马 射线暴 的辐射 是各向 同性的 —— 即， 无论观 
者处 于什么 方向， 只 要离伽 马射线 暴的距 离是一 样的， 他看到 的伽马 射线暴 都一样 
亮 —— 那么， 一个很 亮的伽 马射线 暴释放 的电磁 能量相 当于太 阳的质 量全部 转化成 
光子 的能量 (约 1047 焦 耳)。 

根据 伽马射 线暴极 快的光 变和非 黑体光 谱特性 ，人 们推论 伽马射 线暴是 一种极 
端的 相对论 现象： 产生 伽马射 线暴的 物质以 非常接 近于光 速的速 度运动 (大于 
0.99995c,  c  是光 速)。 

根 据持续 的时间 长短， 伽马射 线暴通 常分为 两类： 长暴和 短暴。 持续 时间在 2 
秒以 上的叫 长暴， 持续时 间少于 2 秒的叫 短暴。 人们通 常认为 长暴是 由大质 量恒星 
核 坍缩生 成的， 而 短暴和 致密星 (中 子星和 黑洞) 的合并 有关。 

超新 星是恒 星演化 晚期的 产物。 一些 恒星在 演化晚 期发生 爆炸， 产生超 新星现 
象。 超新 星的电 磁辐射 可以持 续很长 时间， 从几 年到几 百年。 现在仍 然很明 亮的蟹 
状 星云就 是大约 一千年 前在金 牛座的 一颗超 新星的 遗迹。 

超新 星的电 磁辐射 主要在 可见光 波段， 在 最亮的 时候每 秒发出 1026 焦 耳的能 
量， 相当 于太阳 亮度的 100 亿倍。 

根 据产生 机制， 超 新星可 分为两 大类： 一类通 常认为 是白矮 星爆炸 产生的 ，整 
个 星都被 炸掉， 什么 也没有 留下。 这类 超新星 最亮。 另 一类通 常认为 是大质 量恒星 
的内核 坍缩产 生的， 在中 心留下 一个中 子星或 黑洞。 观 测发现 核坍缩 超新星 和伽马 
射线暴 密切相 关[2]。 

当一颗 大质量 恒星核 坍缩的 时候， 大部 分能量 通过引 力波和 中微子 辐射掉 (约 
1046 焦 耳)， 只 有一小 部分 通过冲 击波转 化成向 外膨胀 的流体 的动能 (约 1044 焦耳) ，动 
能的一 小部分 通过放 射性元 素的衰 变再被 转化成 我们看 到的电 磁辐射 (约 1042 焦 
耳)。 
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超 新星通 常是非 相对论 性的， 产 生超新 星辐射 的流体 的速度 远小于 光速。 即使 
在极 短的情 况下， 流体 的膨胀 速度也 才约为 0.3c。 

白矮星 的热核 爆炸产 生的超 新星， 按光谱 分类叫 做类型 la 超 新星。 类型 la 超 
新星 是超新 星中最 亮的， 可以用 来做标 准烛光 来确定 宇宙学 距离和 宇宙学 参数。 

尽管超 新星的 发现和 观测有 比伽马 射线暴 长得多 的历史 ，我 们对 超新星 的理解 
也比对 伽马射 线暴的 理解清 楚得多 ，可是 关于超 新星的 很多重 要问题 还没有 确定的 
答案， 包括 超新星 的爆发 机制。 

2. 伽马射 线暴和 超新星 的关系 

在过 去大约 10 年中观 测上一 个非常 令人惊 奇的发 现是， 伽马射 线暴和 超新星 
是相关 联的， 尽管 它们是 两个看 起来非 常不同 的现象 —— 它们 具有如 此不同 的持续 
时间、 膨胀速 度和特 征光子 能量。 

1998 年 4 月 25 日， BeppoSax 和 BATSE 两 颗专门 用来观 测伽马 射线暴 的卫星 
同时 探测到 一个非 常暗的 伽马射 线暴。 按照 给伽马 射线暴 命名的 约定， 这个 暴被命 
名为 GRB980425。 这是个 长暴， 持续 了大约 35 秒。 大约 两天半 之后， 在此 暴在天 
上的同 样位置 发现了 一颗明 亮的超 新星。 按光谱 分类， 这是一 颗类型 Ic 超 新星， 
命名为  SN1998bw[3] (图  1)。 


图 1 和 GRB980425 成协的 超新星 SB1998bw (箭 头所指 位置； 图来自 
http://www.mpe.mpg.de/-jcg/grb980425.html)。 


502.96  1501.99  54W.0I 


GRB980425 离 我们非 常近， 只有 36Mpc。 典型的 伽马射 线暴离 我们的 距离都 
在  Gpc  以上 (lpc  =  3.3 光年； lMpc=106pc;  lGpc  =  lOOOMpc  =109pc)。 尽管 我们不 
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能排除 GRB980425 和 SN1998bw 只是在 天上的 投影重 合而实 际上离 我们远 近不一 
样的可 能性， 可是 这种重 合的几 率非常 微小， 只 有万分 之一。 因此， 具有极 大的可 
能两 者是发 生在同 一时间 和空间 ，即 GRB980425 和 SN1998bw 是同 一事件 的两个 
侧面。 

GRB980425/SN1998bw 的发现 对伽马 射线暴 的研究 具有非 常重要 的意义 。它 
揭 示出长 暴和核 坍缩超 新星可 能是成 协的， 它 们是同 一事件 的两个 侧面。 如 果这个 
结论 正确， 将是对 长暴起 源于大 质量恒 星的核 坍缩模 型的一 个有力 支持。 

为了检 验以上 结论， 我 们需要 更多的 伽马射 线暴和 超新星 成协的 证据。 可是观 
测上寻 找和伽 马射线 暴相伴 的超新 星并不 容易。 伽马射 线暴的 辐射不 只是在 7 射线 
波段， 一大 部分的 辐射分 布在从 射电到 X 光的很 广泛的 波段， 而且 具有很 长的时 
间 尺度。 因为 产生的 机制和 7 射 线波段 的辐射 不同， 射电到 X 光波 段的辐 射又叫 
做 伽马射 线暴的 余辉。 典型的 伽马射 线暴的 余辉在 光学波 段非常 明亮， 足以 遮盖住 
与其相 伴的超 新星的 亮度。 

自 GRB980425/SN1998bw 之后， 又有 4 对伽 马射线 暴和超 新星被 发现， 平 均每两 
年发现 一对： GRB030329/SN2003dh,  GRB031203/SN20031w,  GRB060218/SN2006aj , 
GRB081007/SN2008hw。 所 有这几 个和伽 马射线 暴成协 的超新 星都是 Ic 类的 ，光 
谱 中没有 氢线和 氨线， 其 前身星 一般认 为是大 质量的 Wolf-Rayet 恒星。 这 几个超 
新星和 通常的 Ic 类 型超新 星不太 一样， 它 们具有 很宽的 谱线和 比较光 滑的连 续谱， 
意味着 非常大 的爆炸 能量。 模 型给出 的超新 星残骸 的膨胀 速度接 近光速 ，约 
0.1 〜 0.3c。 它们通 常又被 称为极 超新星 (hypernovae)。 

值得一 提的是 GRB060218/SN2006aj[4’5]。 GRB060218 是美国 航空航 天局的 
Swift 卫星于 2006 年 2 月 18 日发 现的。 Swift 是一 个多波 段观测 卫星， 上 面配备 3 
个望 远镜：  1 射线 波段的 BAT,  X 光 波段的 XRT, 紫外 和光学 波段的 UV0T。 
GRB060218 是 在已知 距离的 伽马射 线暴里 边离我 们第二 近的， 离 我们最 近的是 
GRB980425。 和通常 的伽马 射线暴 相比， GRB060218 非 常暗但 持续的 时间非 常长， 
大 约半个 小时。 

在 BAT 发 现这个 GRB060218 之 后大约 2 分 半钟， XRT 和 UV0T 开始观 测它， 
得 到了非 常完整 的多波 段观测 数据。 三天 之后， UV0T 在 GRB060218 的位 置发现 
了 超新星 SN2006aj , 并得到 了完整 的光变 曲线和 光谱。 GRB060218/SN2006aj 的发 
现为 伽马射 线暴和 超新星 的成协 奠定了 坚实的 基础。 

2006 年， 根据 当时有 的四对 伽马射 线暴和 超新星 的观测 数据， 作者推 导出一 
个伽马 射线暴 和超新 星的第 一个定 量关系 [6] 


五; k, peak  =  90.2keV 
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图 2  Swift 新 发现的 XRF080109/SN2008D 符合 2006 年 作者根 据当时 已知的 四对伽 马射线 

暴和超 新星推 导出的 定量关 系[9]。 

2008 年 10 月， 一个新 的伽马 射线暴 GRB081007 和 与其成 协的普 通类型 Ic 超 
新星 SN2008hw 被发现 。这 对伽马 射线暴 和超新 星完美 地符合 上面的 伽马射 线暴和 
超新 星的定 量关系 [1<)]。 

3. 伽马 射线暴 和超新 星成协 的意义 

伽马射 线暴和 超新星 成协的 发现对 伽马射 线暴和 超新星 的研究 都具有 极其重 
要的 意义。 首先， 它对长 暴的前 身星有 重要的 启示： 和 核坍缩 超新星 一样， 长暴是 
由 大质量 演化到 晚期核 坍缩产 生的。 


在 这个关 系里， 4,peakS 伽马射 线暴光 谱的峰 值光子 能量， ZSNj)eak 是超新 星的光 
变曲 线最大 亮度。 根据这 个定量 关系， 越亮的 伽马射 线暴所 对应的 超新星 也应该 
越壳。 

上 面的关 系是由 极超新 星推导 出来的 。通常 的核坍 缩超新 星没有 极超新 星那么 
亮。 把上 面的关 系应用 于普通 的核坍 缩类型 lb 和 Ic 超 新星， 我们 发现： 如 果普通 
的超 新星也 和类伽 马射线 暴事件 成协， 那 么对应 的类伽 马射线 暴事件 应该非 常暗， 
具有 非常软 的光谱 (即光 子的能 量非常 低)， 因为 普通超 新星没 有极超 新星那 么亮。 
定量 的计算 预言， 这些类 伽马射 线暴事 件的光 子应该 主要分 布在软 X 射线 和紫外 
波段， 它们 应该更 容易被 X 射线 和紫外 探测器 探测到 [6]。 可喜 的是， 这个预 言为后 
来 发现的 X 射线闪 XRF080109 和类型 lb 超新星 SN2008D 所证实 [7 〜 9]。 
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长 暴的一 个重要 模型， 是 一颗大 质量恒 星在演 化晚期 中心坍 缩成一 个黑洞 ，没 
有坍缩 的外壳 部分在 黑洞周 围形成 一个转 动的吸 积盘。 黑洞的 自旋能 量和吸 积盘的 
能量 可以提 供长暴 需要的 能源。 无疑， 这个 模型要 求前身 星快速 自旋， 具有 足够的 
角 动量 以形成 一个自 旋的 黑洞和 吸 积盘。 

对长暴 的寄主 星系的 观测支 持这个 模型。 观测 发现， 长暴 倾向于 发生在 恒星形 
成率 较高的 年轻星 系中， 这些 星系具 有较低 的金属 丰度。 恒星 形成率 高的区 域会有 
很多 大质量 恒星， 大质量 恒星一 般具有 很短的 寿命， 死 亡的时 候会在 中心坍 缩形成 
黑洞。 低金属 丰度保 证大质 量恒星 的星风 不是很 严重， 不至于 带走太 多的角 动量。 

伽马 射线暴 和超新 星成协 的观测 ，为 长暴起 源于大 质量恒 星核坍 缩的模 型提供 
了直接 的观测 证据。 和 长暴成 协的超 新星都 是类型 Ibc 的， 没有 氢线， 说明 其前身 
星 可能是 Wolf-Rayet 恒星。 加上低 金属丰 度和坍 缩形成 黑洞的 要求， 长暴 的前身 
星应该 是大质 量的、 低金属 丰度的 Wolf-Rayet 恒星。 

伽马射 线暴和 超新星 成协的 观测对 超新星 爆发的 机制也 有重要 的启示 。尽 管超 
新星的 观测和 研究有 很长的 历史， 其 爆发机 制仍然 不是很 清楚。 通常 的激波 爆发模 
型在数 值模拟 中并没 有得到 证实。 伽马射 线暴和 超新星 相伴的 事实， 说明在 超新星 
爆发 之前其 前身星 就发生 了某种 剧烈的 过程。 

事 实上， 在伽马 射线暴 被发现 之前， 人们就 预言当 激波冲 破前身 星外壳 的时候 
会产 生一个 短暂的 明亮的 闪光。 这个理 论预言 的闪光 通常被 称为超 新星的 激波突 
围。 开始人 们以为 伽马射 线暴就 是激波 突围， 可 是详细 的计算 发现激 波突围 不足以 
提供 伽马射 线暴所 需要的 能量， 其光子 能量比 伽马射 线暴的 光子也 要低很 多[8,9，11]。 
迄今 为止， 超 新星的 激波突 围还没 有在观 测上被 明确无 误地证 实过。 

伽马 射线暴 和激波 突围的 观测， 可以 给超新 星的观 测发出 预警， 因为它 们发生 
在 超新星 之前。 当然， 只有 当伽马 射线暴 较暗的 时候才 可以对 超新星 获得很 好的观 
测， 否则其 明亮的 光学余 辉会遮 盖住超 新星的 光芒。 如果 预先得 到伽马 射线暴 (或 
与其 相当的 X 射线 闪) 和激波 突围的 预警， 就有 可能得 到随后 超新星 的完整 的光变 
曲线和 光谱， 这对超 新星的 理论研 究非常 重要。 目 前已经 有两个 这样的 例子： 
GRB060218/SN2006aj  和  XRF080109/SN2008D。 

4. 尚 未解决 的问题 

迄今 为止， 共 发现了  5 对成 协的伽 马射线 暴和超 新星， 和一对 成协的 X 射线 
闪和超 新星。 这 些伽马 射线暴 (X 射 线闪) 和 超新星 满足一 个很好 的定量 关系。 当然， 
这个关 系有待 于将来 进一步 观测的 检验。 

伽马射 线暴和 超新星 成协的 发现无 疑是重 要的， 可是现 在的观 测数据 还太有 
限。 除 了前述 的靠光 谱观测 确认是 超新星 的几个 例子， 一些长 暴的光 学余辉 在后期 
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会突然 变亮， 人们 把它解 释成和 伽马射 线暴成 协的超 新星开 始出现 [12]。 可 是由于 
缺 乏光谱 认证， 还不 能确定 这是和 伽马射 线暴成 协的超 新星的 证据。 事 实上， 关于 
余 辉突然 变亮的 其他解 释是存 在的。 

伽马 射线暴 和超新 星成协 的以下 几个问 题亟待 解决： 

(1)  是否 所有长 暴都有 与其成 协的超 新星？ 

(2)  是 否所有 核坍缩 超新星 都有与 其成协 的伽马 射线暴 (或 类伽 马射线 暴)？ 

(3)  短暴是 否也和 超新星 成协？ 

(4)  伽马 射线暴 和超新 星的定 量关系 是否真 实的？ 

(5)  如 果伽马 射线暴 和超新 星的关 系是真 实的， 那么 其物理 解释是 什么？ 

(6)  伽马射 线暴和 超新星 哪个先 发生、 哪个后 发生？ 

这些极 具挑战 性的问 题的研 究和解 决对于 理解伽 马射线 暴和超 新星的 物理本 
质有 着直接 的重要 意义。 
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伽马 射线暴 的分类 

Classification  of  Gamma-Ray  Bursts 

伽马 射线暴 (GRB) 持续 时间从 毫秒到 千秒， 跨 度达到 六个数 量级， 而且 光变曲 
线形 态复杂 多样， 其分 类涉及 暴前身 星性质 或爆发 机制， 是当 今伽马 射线暴 研究的 
一大 难题。 目 前的伽 马射线 暴分类 法基本 上是基 于暴本 身持续 时间、 能 谱性质 、余 
辉特 性等， 都 是表观 性的， 其 框架如 下图： 


伽 马射线 


按暴 发时长 


按光 学余辉 


短暴 


长暴 


光 学亮暴 
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按能 谱软硬 


按爆 发光度 


典型暴 


富 X 射线暴 


X 射线闪 


高 光度暴 


低 光度暴 


1. 长暴 和短暴 (long  GRBs  and  short  GRBs) 

这种 分类方 法源于 康普顿 卫星上 BATSE 对伽马 射线暴 的观测 结果。 BATSE 观 
测到了  2700 多个 伽马射 线暴。 把 这些伽 马射线 暴的持 续时间 作个统 计图， 发现以 
2 秒为界 可以把 伽马射 线暴分 成两类 [1] : 长暴和 短暴。 长暴的 能谱比 较软， 短暴的 
能谱比 较硬。 长暴 还满足 光子峰 值能量 和伽马 射线暴 各向同 性能量 之间的 统计关 
系， 即 所谓的 Amati 关系， 而短 暴则不 满足这 关系。 长 暴高低 能光子 到达具 有显著 
的延迟 现象， 但是短 暴却不 显著。 观测 发现一 些长暴 与大质 量恒星 死亡时 产生的 
Ib/c  型 超新星 (SN) 成协 [2]， 如  GRB  980425/SN  1998bw (红 移为 0.0085),  GRB  030329 / 
SN  2003dh (红 移为 0.168),  GRB  031203/SN  20031w (红 移为 0.105),  GRB  060218/SN 
2006aj (红 移为 0.0331)。 另外， 长暴的 宿主星 系通常 是不规 则的矮 星系， 其 恒星形 
成率比 较高。 短 暴则通 常位于 恒星形 成率低 的宿主 星系的 边缘， 并且 没有观 测到有 
成 协的超 新星。 因此， 现在 通常认 为长暴 起源于 大质量 恒星的 坍缩， 而短暴 起源于 
双 致密星 (双 中子星 或者中 子星- 黑洞) 的 并合。 双致密 星系统 在诞生 之初有 一个每 
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秒几 百千米 的反冲 速度。 经过 几亿年 之后， 它们 因引力 辐射而 导致轨 道收缩 最终碰 
撞在 一起的 时候， 已经 远离诞 生地， 跑到宿 主星系 外围。 

原则上 超新星 观测可 到红移 2 左右， 但我们 目前所 探测到 的这些 成协的 伽马射 
线暴 / 超新 星都 发生在 很小的 红移处 (即距 离我们 很近) 。目 前探 测到发 生在这 样低红 
移处 的伽马 射线暴 (包 括以上 与超新 星成协 的暴) 其光度 普遍比 典型值 要低， 而且在 
单 位 体积的 爆发 率很高 ，从 而在伽 马射线 暴光度 函数中 构成了 一个独 立的低 光度成 
分， 被称 为低光 度暴。 这类低 红移、 低光 度伽马 射线暴 的前身 星可能 是另外 一类大 
质量恒 星 

上述 按照伽 马射线 暴持续 时标分 类是基 于观测 特征进 行的， 具有 仪器依 赖性。 
随着 观测的 深入， 发现 部分暴 很难用 以上分 类方法 来进行 归类。 GRB  060614 的发 
现对 这个分 类提出 了挑战 [4]。 GRB  060614 是个 典型的 长暴， 持续 时间约 100 秒， 
红移为 0.125。 这么小 的红移 人们都 指望能 观测到 相伴的 超新星 辐射， 但事 实上却 
没 有观测 到有成 协的超 新星。 另 外这个 暴不同 能量的 光子到 达地球 的时间 延迟很 
小， 跟短暴 类似。 跟 其他长 暴的宿 主星系 相比， GRB  060614 宿主星 系的恒 星形成 
率比 较低。 所有 这些特 征似乎 都表明 GRB  060614 与 短暴更 相似， 因 此它可 能起源 
于致 密星的 并合。 Swift 卫 星观测 发现相 当多的 短暴除 了有持 续时间 较短的 瞬时辐 
射， 它们还 有持续 时间较 长的延 展辐射 (extended  emission)。 GRB  060614 早 期光变 
曲线 有个约 5 秒 的峰， 随 后的辐 射能谱 随时间 变软， 可 以看做 是延展 辐射。 此外， 
伽马射 线暴的 持续时 间是地 球上测 量到的 ，因此 在康普 顿卫星 时代唯 象地根 据该持 
续时间 (因 为当 时无法 进行余 辉观测 从而也 不知道 伽马射 线暴的 红移) 把伽 马射线 
暴 定义成 长暴和 短暴不 具有本 质性。 这种 情况在 Swift 卫 星时代 得到大 大改善 ，目 
前 已有大 量的伽 马射线 暴红移 样本。 在该样 本中， 一些 长暴其 持续时 间归算 到宇宙 
学 当地坐 标系中 却小于 2 秒[5]。 这 些看起 来是长 暴而真 正时标 却不长 的伽马 射线暴 
究竟如 何分类 也需要 解决。 

因此， 要判断 一个伽 马射线 暴是长 暴还是 短暴光 看持续 时间是 大于还 是小于 2 
秒显 得过于 简单， 需要 提出新 的分类 方法。 在 这个背 景下， 张冰等 [6,7]把伽 马射线 
暴 按照其 物理起 源分成 I 类暴和 II 类暴。 I 类暴 的特点 是辐射 时标短 (可 以有 较长时 
间的 延长辐 射)， 能 谱较硬 (延 长辐射 的能谱 可能较 软)， 不同能 量的光 子到达 时间的 
延迟 很小， 且不跟 超新星 成协。 I 类暴一 般位于 年老的 恒星形 成率比 较低的 宿主星 
系的 边缘。 类似于 la 型超 新星， I 类 暴的前 身星很 可能是 两个致 密星的 合并。 II 类 
暴的 特点是 辐射时 标长， 能谱 较软， 不同能 量的光 子到达 观测者 的时间 差较大 ，一 
般跟 超新星 成协。 与 II 型 超新星 类似， II 类暴很 可能来 自大质 量恒星 的坍缩 ，一 
般位于 其宿主 星系的 恒星形 成区。 这 个分类 方法不 再简单 地以持 续时间 为判据 ，而 
是依 赖诸多 因素， 包 括辐射 时标、 能谱、 不 同能量 光子的 时延、 是否跟 超新星 成协、 
其 宿主星 系特点 等等， 对 观测提 出了比 较高的 要求。 需 要指出 的是， 这里按 照伽马 
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射线 暴起源 的物理 分类和 前面提 到的按 照伽马 射线暴 持续时 标的唯 象分类 是我们 
从不同 角度研 究伽马 射线暴 的两种 方法。 前者直 接揭示 其物理 本质， 但就某 些暴而 
言一 般很难 从观测 上明确 确定其 起源。 后者 的分类 判据很 清楚， 但并 不能揭 示一些 
暴的 本质。 所以， 这两 种分类 分别从 物理和 唯象上 互补。 

2.  伽马射 线暴、 富 X 射线 暴及 X 射线闪 (GRBs,  X-ray  rich  GRBs  and  X-ray 
flashes) 

富 X 射 线暴和 X 射线 闪从爆 发时标 上来看 都属于 长暴。 他们跟 普通的 伽马射 
线 暴无论 在光变 曲线还 是能谱 形态方 面都非 常相似 ，主 要的区 别就是 能谱峰 值处的 
光 子能量 不同， 从而导 致大部 分辐射 所处的 能段不 同[8]。 典型 长暴的 光子峰 值能量 
一般 为几百 keV， 富 X 射线暴 的光子 峰值能 量一般 为几十 keV， 而 X 射线 闪的光 
子 峰值能 量则小 于几十 keV。 从释放 的各向 同性能 量来看 ，富 X 射 线暴和 X 射线 
闪 比典 型伽马 射线暴 要小， 而且这 3 类 长暴在 Amati 统 计关系 图中构 成连续 的 分布， 
说 明他们 极有可 能同一 起源。 目 前一般 认为富 X 射 线暴和 X 射线闪 跟普通 长暴之 
所以表 现不同 ，可能 是源于 我们的 观测视 线相对 于产生 伽马射 线暴的 喷流的 对称轴 
不同 所致。 对 于普通 长暴， 我们 的观测 视线处 于喷流 所张的 立体角 之中。 而 对于富 
X 射线 暴或者 X 射线 闪， 我 们的观 测视线 处于喷 流张角 之外。 此外， 重子 污染严 
重 的伽马 射线暴 火球， 亦称 “脏” 火球， 也可能 导致富 X 射线 暴或者 X 射线 闪。 
普 通伽马 射线暴 的火球 一般认 为只有 极少量 的重子 污染。 

3.  光学 亮暴与 暗暴 (optically  bright  and  dark  GRBs) 

在伽马 射线暴 的余辉 观测中 ，发 现约 有一半 的伽马 射线暴 没有观 测到有 光学余 
辉。 这些伽 马射线 暴一般 都被称 为光学 暗暴。 目前， 对 光学暗 暴有好 几种可 能的解 
释， 如光 学辐射 被伽马 射线暴 周围的 物质和 尘埃所 吸收和 散射， 或者 是暴源 的红移 
比较大 从而光 学辐射 被高红 移处的 中性氢 吸收， 或者伽 马射线 暴余辉 的内禀 光度低 
导致无 法探测 (这种 情况是 由于产 生余辉 的外激 波能量 小或者 外部介 质密度 低等因 
素造 成)。 对于 后一种 解释， 内禀低 光度同 时也会 造成其 他波段 (如 X 射线) 的余辉 
也同 时变暗 (短暴 往往如 此)。 因此， 正确的 “ 暗暴” 操 作性定 义应该 是暗于 从余辉 
其他波 段观测 的外延 值[9]。 一般 我们取 X 射线 波段， 不 仅因为 X 射线 余辉 的探测 
率 很高， 而且 X 射线 辐射在 2  keV 以上受 传播过 程中的 介质吸 收等影 响不大 ，比 
较能真 实地反 映余辉 的内禀 亮度。 

值 得注意 的是， 绝 大多数 伽马射 线暴早 期光学 余辉都 很弱甚 至没有 探测到 ，这 
对 通常的 反向外 激波模 型提出 了质疑 ，因 为通常 的反向 外激波 模型预 言很多 伽马射 
线暴会 有比较 亮的早 期光学 辐射。 也许这 意味着 反向激 波是磁 化的。 要了解 暗暴的 
性质 我们需 要更多 的早期 余辉的 信息。 

综上 所述， 关于 伽马射 线暴的 分类至 今还没 有一个 统一的 标准。 现在 Fermi 
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卫星已 经正常 观测， 它 可以观 测到能 量高达 300  GeV 的高 能光子 辐射， 加上 Swift 
卫星在 较低能 段的观 测和余 辉定位 ，我们 预期在 未来几 年伽马 射线暴 的观测 资料将 
会极其 丰富， 这将会 给伽马 射线暴 的分类 提供极 好的条 件[1' 
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超 新星爆 发理论 的困境 


Puzzledom  on  Theories  of  Supernova  Explosion 


超新星 (supernova, 简记为 SN) 爆发 是恒星 世界中 已知的 最剧烈 的罕见 现象。 
遗憾 的是， 肉眼 能够明 显看见 超新星 的机会 实在太 少了。 中国 历史上 记载了  8 次超 
新星 爆发。 例如， 在公元 1006 年 (宋 真宗 时期， 即 历史上 有名的 杨家将 年代) 出现 
的 超新星 最亮时 不仅可 以照出 人影， 还 可借它 的星光 鉴物， 甚至 阅读。 它的 光亮程 
度几乎 达到了 满月的 月亮的 3 分 之一。 在公元 1054 年 (宋 仁宗 时期， 即小说 《水浒 
传》 中水泊 梁山的 年代) 出现的 超新星 最亮时 也可同 金星相 媲美， 而 且连续 23 天， 
白天的 阳光也 遮掩不 了它的 光辉。 迄今， 人 们已有 400 多年没 有观察 到如此 明亮的 
超 新星。 

1. 两类 超新星 

从天 文观测 出发， 根 据在爆 发过程 中呈现 的光谱 特征， 人 们最初 将超新 星分为 
I 型 (SNI) 和 II 型 (SNII) 两大类 (它 们的光 变曲线 特性也 有所区 别)： 后 者在逐 渐显现 
各种元 素的光 谱线的 同时， 自 始至终 最为显 著和明 亮的是 氢的一 系列光 谱线; 而前 
者 (包括 SNIa、 SNIb 和 SNIC 三种 次型) 光谱中 明显缺 少氢元 素的光 谱线。 SNIa 在光 
极 大期间 最明亮 的谱线 是一次 电离硅 (Si  II) 的 A  6355A  (吸 收) 线， 其 次同时 呈现的 
从 Si 到 Ca 各 元素的 (吸 收) 谱线 。在 光极大 以后几 个星期 呈现中 性氦的 (He  I/l  5876A) 
吸 收线。 几个 月以后 SNIa 最强的 光谱是 一次和 二次电 离的铁 元素的 禁戒发 射线。 
20 世纪 80 年代 以后， 人们把 SNIb 从 I 型超新 星分离 出来， SNIb 在 光极大 时期典 
型明 亮的光 谱线是 He  I  /I  5876A, 而不是 Si  II 的 /I  6355A 谱线。 20 世纪 90 年代 
后期， 人 们再从 I 型 中也不 出现上 述两条 He  I 和 Si  II 谱线的 超新星 划分为 SNIC。 

理论上 发现， SNIb， SNIe 和 SNII 的 爆发图 像是相 近的。 于是， 从 爆发机 理与爆 
发图像 出发， 人们又 重新把 超新星 分为两 大类： 吸积 白矮星 的热核 爆炸型 超新星 
(SNIa) 和核心 坍缩型 超新星 (SNII,  SNIb,  SNIC)0 

2.Ia 型 超新星 

超新星 的另一 重要观 测特性 是它们 的光变 曲线。 II 型超新 星的光 变曲线 彼此相 
差 很大。 Ia 型超 新星是 光学上 最为明 亮的超 新星， 但是 Ia 型超 新星的 光变曲 线不仅 
非常 相似， 而且在 光极大 时它们 的光度 几乎都 相同， 其绝 对星等 均约为 -20m。 正 
是利 用这个 性质， 人们把 Ia 型超 新星光 极大的 光度作 为标准 烛光来 测定极 为遥远 
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星系的 距离。 2001-2002 年间美 国几个 特大型 地面望 远镜对 30 多个 SN  Ia 的 光极大 
前就开 始进行 探测。 当测定 了它们 的距离 之后， 惊奇地 发现目 前宇宙 正处于 加速膨 
胀 阶段。 它导 致了许 多理论 物理学 普遍猜 测所谓 “ 宇宙暗 能量” 问题。 如 何利用 Ia 
型超 新星更 精确地 测定遥 远星系 的距离 来进一 步证实 宇宙加 速膨胀 的规律 已成为 
当代 天文学 最重要 的任务 之一。 

当 爆发开 始后， 超新星 的亮度 增亮非 常快。 SNIa 经历 1 〜 2 天， SNII 则需 经历十 
几 天到几 十天后 ，它 们就会 达到光 极大。 此后 几个星 期内， 其 亮度按 指数衰 减方式 
逐渐地 变暗, 其变暗 速率远 慢于爆 发膨胀 过程辐 射能流 衰减的 速率。 人们由 此推断 
出 超新星 爆发瞬 间中抛 射出来 的放射 性核素 (56Co,  57Co,  44Ti 等) 数量的 多少。 

从爆发 时观测 的光谱 线宽度 (按照 多普勒 原理) 可 以推断 超新星 抛射物 质的速 
度和总 动能。 呂^^抛 射物的 最大速 度可达 10  000 〜 20  000 千米， 抛射 物的总 动能约 
为 1044 焦耳。 

SNIa 爆发前 身星是 一颗在 密近双 星中吸 积的白 矮星。 这 个致密 的白矮 星不断 
吸积从 它伴星 (被 它强大 的引力 吸积) 流来的 物质， 其质量 不断地 增长。 这种 吸积过 
程 经历了  109 年 以后， 一旦当 它的质 量到处 极限值 (Chandrasekhar 质 量)， 约为 1.4  M0 
时 (其中 M0 代表 太阳质 量)， 这颗白 矮星处 于一种 绝对不 稳定的 状态： 由于 广义相 
对 论强大 的引力 效应， 整 个星体 急剧地 收缩。 白 矮星的 温度和 物质密 度急剧 增加。 
当密 度高于 109 克 / 厘米 3 时， 即 使扣除 了致密 物质的 中微子 发射引 起的能 量损失 
外 ，急剧 收缩的 物质温 度也会 上升到 超过几 亿度， 这时 白矮星 星体内 大量的 12C 原 
子 核之间 就会大 规模地 急剧发 生热核 反应， 在 高度致 密的热 核反应 是绝对 不稳定 
的 爆炸性 的热核 燃烧， 它将 导致整 个星体 热核大 爆炸。 这就 是说， Ia 型超新 星是热 
核爆 炸型超 新星。 演化的 残骸是 一个逐 渐向外 扩展的 (由 气体、 尘埃 和大量 爆炸碎 
片所组 成的) 星云， 称为 “超 新星遗 迹”。 在这种 超新星 遗迹区 域内， 不会存 在恒星 
级质 量的致 密残骸 (S 卩 “全 部炸光 ”)。 

在这种 高温、 高密状 态下的 爆炸性 热核燃 烧后， 通 过一系 列热核 反应， 绝大部 
分物质 基本上 都转化 为铁族 元素和 少量的 Si-Ca 中量 元素。 

最近十 多年， 由于 II 型超 新星爆 发理论 研究的 困难， 人们大 量投入 Ia 型超新 
星 具体的 爆发过 程和核 燃烧过 程的研 究中。 特别是 苏联解 体后， 原先 从事核 爆炸过 
程理 论研究 的大批 优秀俄 罗斯核 物理学 家转赴 美国、 德 国等西 方国家 ，把 Ia 型超 
新星具 体的爆 发过程 和核燃 烧过程 的研究 向前推 进了一 大步。 但是， 由于这 些热核 
燃烧 过程太 复杂， 其 中的某 些问题 (例 如， 亚 声速的 (热 核燃 烧的) 爆燃 波如何 转变为 
超声 速的爆 轰波？ ） 仍然未 能自洽 地解决 (总 需要作 一些人 为的假 设)。 不 仅如此 ，超 
新星 爆发过 程数值 模拟计 算结果 必须要 同由大 量的光 谱观测 所推断 的超新 星爆发 
产物 的元素 丰度相 一致， 这 也难以 实现。 而且， 即使最 近的利 用合理 的星体 模型的 
关于 13型 超新星 的数值 模拟计 算也难 以实现 SNIa 超新星 爆发具 有足够 的能量 ，使 
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它 的最大 物质抛 射速度 达到观 测到的 1 万千 米每秒 以上。 

除此 之外， 当人们 较深人 地了解 SNIa 超新星 爆发理 论的研 究后， 就会 发现它 
仍然 存在着 相当多 的悬而 未决的 问题， 其中 一些问 题甚至 是基本 问题。 例如， 一颗 
白矮 星内部 的主要 成分碳 (12C)、 氧 (160) 究竟 是以什 么方式 结合在 一起？ 它 们的状 
态 如何？ 人们 相信， 白矮星 内部物 质处于 固态。 但是， 它们 可能有 三种不 同的结 
构方式 ： （1) 碳、 氧分离 (氧 沉淀于 核心、 碳浮于 外层) 状态； （2) 碳 氧均匀 混合形 
成无 序晶体 形式； (3) 碳氧均 匀混合 形成有 序晶体 形式; 这三种 不同的 固体状 态是决 
定 着坍缩 白矮星 核心碳 燃烧点 火的不 同方式 ，甚 至是决 定星体 最后是 整体爆 炸或是 
继 续坍缩 (形 成中 子星) 的 关键性 问题。 遗憾 的是， 按照固 体物理 学家在 1989 年的 
研究 表面， 在微 观上碳 氧分离 所消耗 的能量 低于总 能量的 1%。 现有 的研究 无法区 
分它 们是否 分离。 然而， 现有的 大多数 Ia 型超 新星爆 发过程 数值模 拟计算 都是建 
立 在爆炸 前白矮 星物质 内的碳 (12C)、 氧 (160) 成分 是均匀 混合， 呈无 序合金 状态的 
基 础上。 这 些计算 研究仅 仅显示 了一种 可能性 而已。 

目 前这种 研究正 在深入 之中， 不过， 人们 相信， SNIa 超 新星爆 发过程 的理论 
研 究中， 虽 然许多 细节不 清楚， 但是不 会有像 II 型超 新星爆 发理论 研究中 存在着 
重大的 原则性 困难。 

关于 Ia 型超 新星理 论研究 中的重 要疑难 问题， 有 兴趣的 读者可 以阅读 笔者有 
关评述 性文章 [u]。 

3.  II 型超 新星的 瞬时爆 发机制 

20 世纪恒 星演化 的理论 取得了 辉煌的 成功。 它告诉 我们： 从恒 星表面 发出的 
极其 巨大的 光和热 是由它 内部核 心区域 的大规 模热核 燃烧提 供的。 但是， 质 量太小 
的恒星 (例 如， 质 量小于 0.07  M0 的星 体)， 其核 心温度 不会超 过一千 万度， 它们是 
不可 能点燃 (类 型于 太阳内 部的) 大 规模氢 燃烧。 这类星 体依靠 自身的 引力收 缩过程 
中 ，引力 势能转 化为热 能和辐 射能， 这些星 体呈现 为发射 红光和 红外光 的暗弱 恒星， 
称为褐 矮星。 而且， 只有 那些质 量大于 0.5M。 的恒 星， 当其核 心氢燃 烧结束 (占总 
体 质量的 12% 的氢原 子核通 过氢燃 烧聚变 而转化 成氦原 子核) 以后， 其内部 的温度 
密度条 才可能 点燃大 规模氮 燃烧。 但 是如果 这些恒 星的质 量低于 8Mo, 它 们在氦 
燃烧阶 段结束 之后， 会经 历先后 呈现出 系列热 脉冲的 AGB 星 (“渐 进 红巨星 分支” 
的英文 简称) 而演 变为白 矮星和 外围的 行星状 星云。 这个行 星状星 云是由 AGB 星阶 
段恒星 向外抛 射的物 质所形 成的。 这 些中、 小质量 恒星是 不会演 变为超 新星的 。只 
有 初始质 量大于 8M0 的大 质量恒 星在它 们内部 热核演 化的晚 期才可 能演变 为超新 
星的。 

早在 20 世纪 60 年代初 Colgate 从流 体动力 学出发 ，首 次从解 析角度 探讨了  II 
型超 新星核 心坍缩 的动力 学过程 [3]， 正式 拉开了 现代超 新星爆 发机制 研究的 序幕。 
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对 于初始 质量在 (8 〜 1O)M0 之间的 恒星， 当它 们核心 区域物 质在历 经了氢 燃烧、 
氦燃烧 之后， 会 相继点 燃碳燃 烧和氖 燃烧， 但是 由于这 类恒星 核心区 物质密 度与温 
度 之间的 搭配关 系使得 当它们 点燃碳 燃烧或 氖燃烧 时可能 出现爆 炸性核 燃烧。 这种 
爆 炸性氖 燃烧也 可能导 致超新 星爆发 。这种 较为复 杂的爆 发过程 至今尚 未了解 清楚。 

迄今人 们已经 认识到 II 型 超新星 的所谓 “ 标准模 型”的 爆发图 像如下 [4] : 质量 
大于 1OM0 的大质 量恒星 经历了 完全的 核燃烧 (即 历经氢 燃烧、 氦 燃烧、 碳 燃烧、 
氖燃烧 、氧燃 烧和硅 燃烧) 之后， 以 铁族元 素为主 的星体 核心区 密度超 过阈值 1.14  x 
109 克 / 厘米 3, 在铁 族元素 (例如 ,56Fe) 原子 核上的 电子俘 获过程 就会大 规模地 进行， 
大量 自由电 子打进 原子核 (一个 电子同 其中的 一个质 子结合 转化成 中子， 原 有的原 
子核 转化为 周期表 中原子 序数少 1 的元 素)， 物质 中自由 电子数 目明显 地减少 ，相 
应的电 子压强 明显地 降低， 它就 抵挡不 住星体 本身强 大的自 引力， 在 这种自 引力作 
用下， 星体 核心开 始发生 不稳定 的引力 坍缩。 电 子俘获 是导致 大质量 恒星核 心晚期 
引力坍 缩的首 要物理 原因。 

坍缩中 的核心 由坍缩 行为截 然不同 的内、 外核 心两部 分组成 ： （1) 内核 心处于 
亚音 速的同 模坍缩 (或称 为均匀 坍缩) 状态： 从中心 向外， 物质向 内坍缩 的速度 值从零 
向外随 离中心 的距离 线性地 增加。 内 核心区 域的质 量约为 0.6  M0;  (2) 外核 心几乎 
处于 自由坍 塌状态 ，物 质向星 体中心 坠落速 度大约 等于自 由落体 速度的 一半。 在内、 
外核心 交界面 附近， 物质 下落速 度可达 光速的 (1/8 〜 1/4)， 其值超 过局地 声速。 

随着星 体坍缩 的进行 ，星体 中心密 度迅速 增长。 一 旦它超 过原子 核密度 (Auc  = 
2.8  x  1014 克 / 厘米 3)， 物 质的压 强由核 子的非 相对论 简并压 强为主 (它 超过了 电子的 
相对论 简并压 强)， 它足以 抗衡星 体的自 引力， 这 时致密 的星体 内核心 变为稳 定的， 
不再 坍缩。 不过， 由于 惯性， 直到 中心密 度达到 (2 〜 4)Aue 时， 内核 心的坍 缩才完 
全 中止。 但是， 内核 心外围 的物质 却继续 以超音 速向内 坍缩， 猛烈地 撞击在 突然停 
止坍 缩的坚 硬内核 心上， 致使在 内核心 外立即 产生一 个向外 行进的 强大的 反弹激 
波， 其能 量高达 1043 〜 1044 焦耳。 如此巨 大的能 量是由 星体核 心在坍 缩过程 中释放 
出 的自引 力势能 转化而 来的。 激波波 阵面后 的温度 骤增到 10nK 以上， 热光 子的平 
均能 量高达 lOMeV, 超过了  56Fe 原子核 内每个 核子的 结合能 (8. 8MeV)。 这样 ，铁 
族 元素的 原子核 很快地 被热光 子打碎 (光致 裂解反 应)：  56FE^13a  +  4n^  26p  +  30n  0 
每次反 应消耗 反弹激 波的能 量约为 492.96  MeV。 

当反弹 激波向 外穿过 质量为 0.1  M0 的由铁 组成的 物质球 层时， 反弹激 波的热 
光 子就会 把这些 铁原子 核全部 打碎， 消 耗的能 量约需 1.69  x  1044 焦耳。 

如果 i 丹缩 的外核 心质量 较小， M (外 核心） <  反 弹激波 总能量 /(-SE/Sm),  (~8E/dm 
表 示打碎 0.1 从0铁 核所消 耗的能 量)， 则激 波可以 冲出外 核心。 而且 当它完 全摧毁 
外核 心的全 部铁核 以后。 初始激 波能量 只要尚 能剩下 1% 以上 (即 大于 1042 焦耳) ，残 
存的 激波就 可以把 整个星 幔和大 气层全 部抛向 太空、 形成超 新星的 爆发。 这 个图像 
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称为瞬 时爆发 机制。 

但是， 如果 超新星 的外核 心质量 太大， M  (外 核心） >  反 弹激波 总能量 /(-S^/Sm), 
则 当上 述反弹 激波尚 未 穿透铁 元素组 成的外 核心， 即在它 的波前 尚未 到达外 核心的 
外边界 之前， 激波能 量全部 都消耗 在铁核 光致裂 解的过 程中。 它不仅 不可能 把恒星 
的星幔 和大气 层吹散 (超 新星爆 发)， 而且 由于核 心外围 的星幔 和恒星 大气层 继续向 
中心 坠落， 原来 向外行 进的反 弹激波 转变成 为一个 吸积驻 激波。 也就 是说， 在这种 
情 形下， 瞬时爆 发机制 失败。 

瞬时 爆发机 制能否 成功的 关键在 于它的 (由铁 组成) 外 核心的 质量是 否较小 ，以 
上述不 等式为 判据。 遗憾 的是， 迄今 所有关 于爆前 超新星 的合理 星体模 型而言 ，其 
外 核心的 质量都 过大， 瞬时爆 发机制 是不成 功的。 

4.  II 型超 新星的 中微子 延迟爆 发机制 

超新星 核心坍 缩后形 成一个 新生的 高温中 子星， 其 初始温 度高达 10nK 以上。 
由此， 美国天 文学家 Wilson 于 1988 年提 出设想 [5] : 如 此高温 的新生 中子星 能够在 
很 短时标 (0.5 秒) 内 产生非 常强大 的中微 子流， 其能 量高达 1045〜1046 焦耳。 如此强 
大的中 微子流 很快地 被输运 到半径 40 千 米的中 微子球 表面。 通过各 种粒子 (正 、负 
电子、 质子、 中子、 a 粒 子…) 对 中微子 (每 个中 微子的 平均能 量约为 10  MeV) 的吸 
收与 散射， 流 量极其 强大的 中微子 动量流 会引起 强烈的 冲压。 正是这 个强大 的中微 
子流 冲压把 星体核 心以外 的星幔 和大气 层高速 地抛向 太空， 形成 超新星 爆发。 这种 
图像称 为超新 星的中 微子延 迟爆发 机制， 成为后 来有关 核心坍 缩型超 新星爆 发机理 
研究 的主流 方向。 但是， 在 这个设 想中， 有两个 关键问 题尚未 解决。 

(1)  新生的 高温中 子星能 否在非 常短的 时标内 产生如 此强大 的中微 子流? 具体 
的物理 过程是 什么？ 

(2)  虽然 中微子 流如此 强大， 它们同 物质相 互作用 究竟能 否产生 如此强 大的向 
外 冲压， 不仅 导致超 新星的 爆发， 而 且使得 爆发物 质向外 的初始 速度高 达每秒 1 万 
千米 以上， 爆 发总动 能达到 1042 焦耳？ 

就上述 第一个 问题， 人们很 快引入 7： 凝聚 模型、 核物 质转向 (u,d) 夸克 物质的 
相 变过程 来作为 产生强 大中微 子流的 方式， 但均 未获得 成功。 1995 年， 南京 大学天 
文系研 究小组 提出了 [6] 由 超新星 坍缩核 心形成 的高温 中子星 内相继 出现的 核物质 
(u，d) 两味 夸克和 (u，d,  s)H 味夸克 的相变 过程， 它将 在短于 1 微 秒的时 标内产 生总能 
量高达 1045 焦 耳以上 (每 个中 微子的 平均能 量约为 10  MeV)0 这种相 变过程 导致星 
体核心 区内出 现负熵 梯度， 它 引起内 外物质 (史 瓦西) 对 流将使 这个强 大的中 微子流 
向外 输送， 迅速 抵达中 微子球 表面。 

南京 大学的 这项研 究有力 地支持 了超新 星的中 微子延 迟爆发 机制， 先 后引起 
了国 际同行 的热烈 反响， 并 成为研 究夸克 星的基 本文献 之一。 
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遗 憾的是 上述第 二个问 题至今 也仍然 是悬案 。人们 不仅考 虑了已 知的各 种粒子 
同 中微子 的相互 作用， 而且还 探讨了 在致密 等离子 体中， 离子 体振荡 可能引 起这种 
相 互作用 的增强 。但 是上述 强大的 中微子 流仍然 不能产 生足以 导致超 新星爆 发的强 
大中 微子反 冲压。 也就 是说， 即使中 微子延 迟爆发 机制， 而且 用尽了 迄今人 们掌握 
的所 有现代 物理的 知识， 在理论 上仍然 无法自 洽地实 现超新 星爆发 的模拟 计算。 

例如， 两 篇典型 地反映 这个矛 盾的论 文如下 ： （1)  Buras 等于 2003 在 Phys.  Rev. 
Lett. 上发 表论文 [7] 的标 题是： “ 改进的 恒星核 心坍缩 模型， 但是仍 然不出 现爆发 ，我 
们究竟 丢失了 什么？  ”；  (2)  M.  Liebendorfer 于 2004 年 撰写的 一篇文 章标题 为“超 
新 星不能 爆发的 59 个 理由” （M.Liebend6rfer,  2004,  arXiv:  astro-ph/0405029)。 这就 
是一直 持续了 四十年 的令人 生畏的 困惑与 矛盾： 天文观 测上已 发现了 近两千 颗超新 
星， 其中 6/7 是 II 型超 新星。 但是 按照现 有已经 探明的 物理规 律却得 出它们 不能爆 
发 的荒唐 结论。 

2007 年 ，美国 一个研 究小组 采用一 非常种 特殊的 (二 维和 三维) 数 值模型 进行数 
值模 拟计算 当超 新星核 心坍缩 成初生 的中子 星以后 ，不能 向外爆 发的星 幔物质 
高 速向内 降落， 并不 是形成 吸积驻 激波， 而 是使新 生的中 子星径 向急剧 振荡， 这种 
不稳定 振荡的 振幅急 剧增长 ，在 1 〜 2 秒内 终于使 外层物 质高速 地向外 抛射， 导致超 
新星 爆发。 

但是， 就目前 为止， 最好 的数值 模拟计 算结果 虽然可 以实现 微弱的 爆发， 但其 
向外 物质抛 射速度 最大不 超过几 百千米 / 秒。 而 观测到 的超新 星爆发 初始向 外物质 
抛射速 度达到 1 万千米 / 秒以 上。 这可能 是目前 大多数 有关学 者不相 信这种 爆发机 
制 可能性 的主要 原因。 

2007 年， 北京 大学物 理学院 天文系 的徐仁 新教授 利用粒 子物理 中夸克 的性质 
提 出了在 所谓的 “奇 异夸克 星”的 形成过 程中产 生极其 强大的 光子流 来驱动 超新星 
的新模 型[1()]。 只不 过“奇 异夸克 星”仍 然是一 个正在 探讨的 问题， 所 以仍不 能解决 
问题。 

5. 关于 电子俘 获过程 影响的 新观念 

自 1994 年 以后， 我们 南京大 学天文 系有关 研究小 组着重 于重新 分析导 致超新 
星 核心坍 缩的最 重要物 理因素 —— 电 子俘获 过程的 研究。 我 们首先 发现， 在 超新星 
核心高 密度条 件下， 电荷屏 蔽效应 明显地 降低了 原子核 上的电 子俘获 速率。 不过， 
这 还不能 相当显 著地降 低坍缩 核心的 质量， 不 能解决 问题。 

经 过反复 地对比 与思考 ，在 2002 〜 2003 年间， 我 们首先 认识到 瞬时爆 发机制 
失败 的关键 原因是 什么？ 在现 在所有 的有关 SNII 爆发理 论的研 究中， 流行 的观念 
是， 随 着电子 俘获过 程进行 得使电 子丰度 下降， 因而 Chandrasekhar 临 界质量 (它同 
电子 丰度的 平方成 正比) 下降， 当它 的数值 低于爆 前超新 星的铁 核心质 量时， 广义 
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相对论 强大的 引力效 应使得 它急剧 地引力 坍缩。 因此， 大质量 恒星核 心大规 模快速 
對缩的 临界点 的判据 是：当 Chandrasekhar 临界 质量变 得小于 (铁族 元素组 成的) 星 
体 核心的 时刻， 整个 星体核 心快速 坍缩。 这 就必然 导致坍 缩的铁 核心质 量太大 、超 
新星瞬 时爆 发机制 失败的 结果。 

从另一 方面， 从我们 长期的 研究中 发现， 由于电 子俘获 反应的 速率同 物质密 
度密 切相关 ：当物 质密度 密超过 3  x  109 克 / 厘米 3 时 ，愈 往星体 中心， 物 质密度 愈高， 
电子俘 获反应 的速率 急剧地 增快。 因此 ，自 由电子 数密度 (因为 它们打 进原子 核中） 
下降得 愈快， 电子压 强下降 也愈快 ，星体 自身的 引力超 出压强 产生的 引力加 速会就 
愈大。 因此， 在星 核区， 愈 往内， 内部 各相应 的壳层 的坍缩 加速度 愈大。 即 将会更 
加 加速地 坍塌。 或 者说高 密度区 域物质 的坍缩 更加接 近自由 坍缩。 从 学术的 语言来 
说 ，在低 密区， 电 子俘获 时标大 于流体 动力学 时标； 在高 密度区 ，电子 俘获时 标小于 
流 体动力 学时标 。由此 启示了 我们： 按我们 的这个 观点， 国际上 公认的 Colgate  (1966) 
提出的 内核心 均匀坍 缩模型 是不真 实的。 上述国 际上通 行的大 质量恒 星核心 大规模 
快速 坍缩的 临界点 的判据 也是不 对的。 

因此， 我们正 式地提 出[11]: 大质量 恒星核 心大规 模快速 坍缩的 临界点 的判据 
应修 改为： “星体 核心内 原子核 (例：  56Ni 等 核素) 上电 子俘获 过程的 特征时 标短于 
流体动 力学时 标”。 

西华师 范大学 的有关 研究小 组正在 沿着这 条思路 进行了 初步的 数值模 拟计算 
研究， 发现 在某些 模型下 超新星 是可能 爆发的 [12]。 但是， 我们 还无法 实现完 全自洽 
的模拟 计算， 除此 之外， 我们 目前只 能进行 球对称 (一 维） 模拟 计算。 为了 实行极 
其复杂 的现代 化的三 维模拟 计算， 我们必 须同国 外学者 合作才 能进一 步深入 研究。 

尽管 II 型 超新星 爆发机 制尚未 解决， 但是， 为 了探讨 7 暴的 起源， 近 年来人 
们 在有关 II 型 超新星 爆发机 制现有 模拟计 算的基 础上， 进一 步对更 大质量 (M> 25  M。） 
恒星 晚期的 i 丹缩 与爆发 (称为 Hypernova) 进 行初步 的模 拟计算 研究。 

此外， 人 们普遍 认为， 重 元素合 成的两 个重要 途径之 - r 过程 (快中 子俘获 

过程) 主要发 生在质 量较大 (M  >12  M0) 的 II 型 超新星 爆发过 程中。 鉴 于近年 来天文 
学家 从极贫 金属的 晕星观 测中惊 奇地发 现这些 极贫金 属星的 很重的 r 过 程元素 (同 
铁元素 相比) 明显地 超丰， 这使 得人们 转向质 量较小 ((8 〜 10)  M0) 的超 新星爆 发产生 
r 过程 元素。 

上述这 两个问 题也都 同前面 所述的 超新星 爆发机 制问题 密切相 关的。 
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超新星 宇宙学 


Supernova  Cosmology 


超 新星宇 宙学是 利用超 新星研 究现代 宇宙学 。自 1998 年 以来已 取得惊 人的成 
果： 由观测 la 超新星 得出宇 宙加速 膨胀， 进而 提出暗 能量； 观测超 新星测 定哈勃 
常数 的精度 已低于 10%， 为 此三位 天文学 家获得 2009 年格鲁 伯宇宙 学奖； 本文仅 
就宇宙 膨胀的 误解、 超新 星和宇 宙学及 超新星 研究的 主要难 题作一 简介。 

1.  关于宇 宙膨胀 

宇 宙膨胀 是现代 宇宙学 的基本 概念， 也是 存在错 误理解 最多的 方面。 往 往把大 
爆炸理 论比喻 为炸弹 在宇宙 中心发 生且把 物质猛 抛到已 有的空 间中， 其实宇 宙没有 
中心。 “ 宇宙膨 胀”和 “在 宇宙中 膨胀” 难以 捉摸， 但一定 要区分 “ 宇宙膨 胀”和 
“在 宇宙中 膨胀” 之根 本差别 [1，2]。 

关于现 代宇宙 学最流 行的是 “大爆 炸理论 (BBT)”， 它是 坚持宇 宙稳恒 态而反 
对 BBT 的 F. 霍伊尔 (Hoyle) 所 “ 创造” 出来 加以批 判的。 对大 爆炸理 论给出 简明而 
确切地 描述是 十分困 难的。 该 理论最 简单的 叙述： “ 在非常 遥远的 过去， 宇 宙是非 
常 密集和 炙热， 自那以 后宇宙 膨胀， 密度 变稀且 变冷， 它是空 间本身 膨胀， 这种膨 
胀没有 中心， 它处处 发生。 各处的 密度和 压力都 相同， 因此不 存在压 力差驱 动常规 
的爆 发”。 这里的 “ 膨胀” 并不 意味物 质飞离 出去， 而是空 间本身 变大。 人 们最不 
理 解的是 “空间 本身膨 胀”。 

目前宇 宙学未 解决的 主要难 题：① 宇 宙起源 ，② 宇 宙视界 ，③ 哈勃常 数的精 
确小于 10% 的测定 ，④ 宇宙中 物质与 反物质 不对称 问题。 

2.  超新 星和现 代宇宙 学问题 [M] 

1998 年， 珀 尔马特 (S.  Pedmutter) 等的 超新星 宇宙学 课题组 (SCP) 和 施密特 
(B.Schmidt) 等的 高红移 超新星 课题组 (HSST) 用 la 型超 新星经 过诸多 校正后 作为标 
准 烛光光 源进行 观测， 几乎 同时发 现那些 遥远的 la 型 超新星 的亮度 比按宇 宙减速 
膨 胀预期 的要暗 (即更 远)， 从而 发现了 宇宙不 是减速 膨胀， 而 是加速 膨胀。 这是一 
个令人 震惊的 发现。 加速膨 胀的发 现意味 着宇宙 中存在 斥力， 而且， 宇宙整 体上看 
应当 以斥力 为主。 

宇 宙常数 /I 相当于 真空能 量密度 =ylc2/87iG 。 人们称 这种真 空介质 为暗能 
量， 其主 要特征 是压强 P  =  即 压强是 负的。 按照 广义相 对论， 宇宙膨 胀加速 
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度可 表述为 d2i?/ck2  =-(47iG/3)(p  +  3P/c2)i? ， 式中压 强项的 存在是 广义相 对论所 
特有。 值 得注意 的是， 只要 P<-pc2/3,  就会是 正的， 宇宙就 会加速 膨胀。 爱因 
斯 坦的宇 宙常数 /I 所对应 的介质 为你=-1 ， 满足 w  =  -l/3, 可以产 生斥力 而常被 
首选为 暗能量 模型。 这样， 宇宙物 质就有 了三种 成分， 即重子 物质、 暗物质 和暗能 
量。 三者之 和是否 按暴胀 模型所 预言的 那样为 1? 这要用 观测来 确定和 检验。 宇宙 
学已经 取得了 辉煌的 成就， 但并不 是说， 宇 宙学已 经完全 成熟。 近几 年来， 暴胀观 
点的几 个惊人 的预言 得到了 很好的 检验， 但是， 暴胀 的起因 却仍是 个谜！ 

3. 高红移 la 超新星 的发现 

目前有 两个独 立的研 究团组 从事这 方面的 工作。 一个是 “ 超新星 宇宙学 项目” 
(SCP), 于 1989 年 启动， 其负责 人是劳 伦斯伯 克利实 验室的 S.  Perlmutter。 另一个 
是 与之相 竞争的 “高 红移超 新星巡 天组” （HZSST), 组 织者为 Brian  P.  Schmidt, 在 
1995 年发现 了他们 的第一 红移超 新星巡 天组” （HZSST), 组 织者为 Brian  P.  Schmidt, 
在 1995 年发 现了他 们的第 一颗高 红移超 新星。 这两个 组采用 了类似 的巡天 技术。 
他 们都使 用了位 于智利 的美洲 天文台 4m 的 Blanco 望 远镜进 行巡天 ，配有 3(T  x  3(T 
视 场的大 透光率 照相机 (BTC),  10 分钟的 曝光可 产生一 幅包含 5,000 个 星系的 图像。 
将 得到的 图像与 上一次 (一 般是 20 天拍 一次) 拍 得的同 一天区 的图像 严格对 齐并相 
减， 绝 大多数 的星系 象将会 消失， 在 剔除小 行星， 活动星 系核， 类 星体， 宇 宙线， 
及其他 的背景 源后， 如 果还出 现显著 偏零的 情况， 就初步 得到超 新星的 候选体 。随 
后 是用目 前世界 上最好 的地面 望远镜 (Keck  I,  II) 及空间 望远镜 (HST) 对最后 确认的 
候选体 进行光 谱证认 工作。 在确 信其是 la 超新 星后， 一系列 的测光 工作在 遍布全 
世界的 2 〜 4m 的望 远镜 展开。 

关于 SNIa 超 新星有 待解决 的问题 [5] 

(1)  现在一 般认为 SNIa 前身星 是双星 系统， 为 什么？ 有什么 证据， 让 我们看 
一 下观测 事实： 由 SNIa 超 新星爆 发抛射 的物质 缺少氢 和氦， 这说明 其前身 星已高 
度 演化； 由各类 星系的 SNIa 超新星 产生率 判断， 大约 50%  SNIa 超新星 爆发时 ，其 
前身 星形成 约为几 亿年或 者几十 亿年； 为了 产生足 够的爆 发能量 (比 如五 >  1051  erg), 
核燃 烧爆发 需要相 当数量 的物质 (比 如说 1M0)， 因此， 前 身星本 质上比 1M0 高且又 
低于 核心坍 缩超新 星前身 星质量 8 个 M0; 由 于白矮 星非常 暗弱， 至 今还未 真正观 
测到 SNIa 爆发 前的这 样的前 身星。 

(2)  SNIa 前身星 的演化 

SNIa 的前身 星的质 量约为 3 〜 8M。， 现在已 经知道 这些星 显示出 很高的 旋转速 
度， 可以 期望它 们由于 本身的 磁发电 机活动 而具有 很强的 磁场， 也许 某些这 类星结 
束它 们的演 化而以 SNIa 爆发。 也许 由研究 处于这 些特征 相的星 的证认 而获取 SNIa 
前身星 的性质 的重要 线索。 例如， 系统地 研究造 父变星 的白矮 星伴星 或许使 我们弄 
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清 楚发生 SNIa 超新星 的双星 统计性 质并且 帮助证 认导致 SNIa 超新 星爆发 的严格 

参数。 

(3)  SNIa 超 新星作 为宇宙 学的标 准烛光 

因为 SNIa 超新 星爆发 时光度 高且观 测性质 相对范 围窄， 即 使普遍 把它看 作“理 
想 标准烛 光”， 它 们仍然 不是理 想的， 甚至不 是标准 烛光。 实 际上， 它们的 光度范 
围相差 10 倍， 它 们的光 谱性质 不能改 正到接 近光度 性质。 通过 探测经 验证据 ，即 
SNIa 超 新星光 度越亮 较之光 度暗的 SNIa 超新 星则光 度演化 越慢。 然而， 即 使这一 
现 象在当 地宇宙 被测量 得相当 准确， 以致导 致精确 的经验 改正， 它的 物理性 质也远 
没有被 理解。 因此， 这个标 准化依 赖于不 稳固的 基础。 然而， 当移动 到高红 移时， 
要考 虑演化 问题， 文献 [6] 对 此作了 全面的 论述。 
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Problem  of  Missing  Supernova  Remnants 


公元 1054 年北宋 时期， 我国 天文学 家观测 到一颗 明亮的 “ 客星” 即超 新星， 
现在的 蟹状星 云公认 就是它 的遗迹 (见图 1)。 超 新星遗 迹是星 空中最 美丽的 天体类 
型 之一， 它们是 恒星在 其演化 过程的 末期以 超新星 的形式 爆炸后 残存的 遗骸， 在星 
系中此 起彼伏 ，就 像夜空 中灿烂 的焰火 。超新 星爆炸 后有的 会留下 一颗致 密星体 (中 
子 星或黑 洞)， 有的 则爆炸 完全将 星体物 质全部 抛出； 抛出的 大量物 质携带 着巨大 
的能量 (约 1051erg —— 相 当于太 阳一生 的发光 能量的 总和) 在以 高达几 万千米 每秒的 
速度 向外膨 胀的过 程中， 与星际 介质、 星 际磁场 相互作 用而形 成延展 的气体 星云。 
宇宙间 大多数 比氢和 氦重的 元素， 包括 我们人 体内的 大部分 物质， 都 是在恒 星内部 
合成， 并在超 新星爆 炸后随 这些弥 漫遗迹 散布到 星际介 质当中 去的。 因此超 新星爆 
炸及其 遗迹的 扩散无 论在动 量和能 量的传 输方面 ，还是 在天体 物理诸 系统之 间的物 
质传输 方面， 都占据 着十分 重要的 位置。 尽管人 们在对 超新星 遗迹的 产生、 演化及 
其对 星际和 星系际 生态的 影响等 科学问 题的研 究上， 已经 取得了 很大的 进展， 但仍 
存在 着大量 的未解 之谜， 例如， 大量 超新星 遗迹为 什么会 失踪， 超新 星遗迹 与晚期 
大质 量恒星 演化有 什么样 的定量 联系， 超新 星到底 产生了 多少钛 44, 蟹状 星云一 
类的超 新星遗 迹为什 么不见 抛射的 物质或 膨胀的 壳层， 哪些 超新星 遗迹会 包含黑 
洞、 中子星 和脉冲 星风云 (它们 已知的 比例为 什么远 远小于 恒星演 化理论 的推测 
值 —— 约 90%), 超 新星遗 迹的激 波对宇 宙线粒 子的加 速起到 多大的 作用， 它们是 
否是银 河系中 神秘的 超高能 宇宙射 线的起 源地， 星际稠 密的分 子云与 超新星 遗迹之 
间在 动力学 演化、 物理 和化学 性质方 面有多 少相互 影响、 是怎样 相互影 响的， 超新 
星 爆炸的 物质和 能量是 怎样输 运到星 系晕和 星系际 空间的 ，等等 。其中 的若干 问题， 
我们 在这里 的三篇 系列短 文中分 别加以 介绍。 这里， 我 们首先 谈谈其 中关于 失踪的 
超新星 遗迹的 问题。 

星际中 弥漫的 超新星 遗迹通 常以强 激波为 先导向 外膨胀 ，压 缩和 加热周 围的星 
周 / 星际 气体， 伴随的 气体的 热运动 和非热 运动在 各个电 磁波段 发出特 征性的 辐射， 
从 而为我 们所观 测到， 天文 学家们 据此研 究它们 的成因 、演化 及随之 而来的 各种效 
应。 然 而长期 以来， 理论预 期的和 实际观 测到的 超新星 遗迹的 数目有 着相当 大的出 
入。 根 据超新 星爆发 率以及 恒星形 成率来 推算， 在银 河系中 平均每 30-50 年就会 
有 一 '次 超新星 爆发， 一 '个超 新星遗 迹年龄 (从超 新星爆 发开始 算起) 大约是 105 〜 106 
年 (直 到遗迹 冷却完 全淹没 在星际 介质中 不可分 辨）， 那 么银河 系现在 应该有 
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2000-30000 个超 新星遗 迹了； 然而 ，到 2009 年 3 月 为 止对银 河系的 射电和 X 射线 
波 段的巡 天观测 总共只 探测到 274 个 。就 是按年 龄在两 千年内 年轻的 超新星 遗迹来 
计算， 银河系 内也至 少该有 50 个 左右， 而实 际上观 测到的 只有十 余个。 可见 ，大 
部分超 新星遗 迹在我 们眼前 “失踪 ”了。 再者， 在 银河系 的星际 介质模 型中， 一般 
认 为超新 星遗迹 对形成 热电离 气体起 了主导 的作用 ，并 且超新 星爆发 所产生 的热气 
体形 成的热 隧道网 络占据 了银河 系一半 体积。 例如， 银 河系中 心被观 测到有 很强的 
弥漫 X 射线 辐射， 如 此高能 量的来 源最有 可能的 天体就 是大量 的超新 星爆发 。然 
而， 目前银 河系中 心附近 探测到 的超新 星遗迹 的数目 在这个 短时标 (105 年) 里无法 
提供如 此多的 能量， 这看 来也与 一些超 新星遗 迹失踪 有关。 

如 前所述 ，超新 星遗迹 从能量 到重元 素物质 的传输 对星系 演化很 多方面 有着重 
要 影响。 我 们已经 知道， 超新 星遗迹 主导着 银河系 热电离 气体的 形成， 而且 一般认 
为超新 星遗迹 还是银 河系宇 宙线的 产地， 是 星际湍 流混合 的重要 来源， 甚至 可能是 
恒星形 成的一 种触发 机制， 所以超 新星遗 迹的准 确计数 以及总 群体的 特征对 于我们 
理 解银河 系的结 构和演 化意义 重大。 这就促 使我们 探究那 些超新 星遗迹 失踪的 原因。 

那么， 到底在 理论上 或观测 上是哪 个环节 出了问 题呢？ 是 超新星 遗迹数 目确实 
只有 这么多 ，还是 超新星 爆发率 以及恒 星形成 率的模 型计算 有误？ 目 前主流 观点倾 
向于， 问题 可能出 在观测 的选择 效应， 就 是说我 们因各 种原因 并没有 观测到 所有的 
超新星 遗迹。 

银河系 内超新 星遗迹 绝大部 分是由 射电巡 天陆续 探测发 现的， 比如 1982 年 
408MHz 单镜面 巡天， 1990 年 Effelsberg 单镜面 100 米 望远镜 21cm 巡天， 1998 年 
VLA (甚大 阵射电 望远镜 )20  cm 巡天， 2006 年 VLA  90cm 巡 天等。 这 些巡天 观测往 
往 或者分 辨率比 较低， 或者 灵敏度 比较低 (观测 限制导 致两者 难以兼 得)， 因此 ，往 
往趋 向于探 测到一 些明亮 而大小 适中的 遗迹， 难 以探测 到年轻 且角直 径很小 (比如 
小 于等于 2.50 的， 或 者年老 而辐射 暗弱、 角直 径较大 (比 如大 于等于 0.8°) 的 遗迹， 
以 及像蟹 状星云 一样缺 乏射电 壳层的 遗迹。 同时， 之前 这些巡 天的覆 盖天区 并不十 
分 完备。 所以自 然地， 我们迫 切需要 新的、 分辨率 更高、 灵敏度 更高、 更低 频的射 
电巡天 观测， 以及 多波段 证认。 这样的 观测有 的正在 进行， 有的 正准备 进行中 ，例 
如扩展 升级的  VLA、 Long  Wavelength  Array (长波 望远镜 阵）、 Allen  Telescope 
Array(Allen 望远 镜阵) 以及 Square  Kilometre  Array (平方 米望远 镜阵) 等新一 代望远 
镜， 将 给我们 带来更 深场的 低频、 高 解析度 的射电 观测。 

除了 寻求更 好的观 测条件 ，我 们还可 以找到 某些其 他方式 来弥补 观测选 择效应 
上的 不足。 比如对 于那些 年龄在 几万年 以上的 超新星 遗迹， 由 于过于 年老， 能量耗 
散 太多， 无 论是在 X 射线 还是射 电连续 谱这些 通常较 容易探 测到的 波段， 这些遗 
迹的辐 射都已 经过于 暗弱， 远小于 我们的 望远镜 探测极 限了。 学者们 转而通 过氢原 
子 21cm 特征谱 线探寻 到其堆 积起的 中性氢 环状气 体云。 2007 年有学 者通过 若干项 
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中性氢 巡天的 数据， 发现一 些从银 盘中延 展出来 的暗弱 的高速 中性氢 结构； 根据 
2009 年 的最新 结果， 对其中 22 个 这样的 结构的 后续观 测表明 ，有 12 〜 13 个 很可能 
是 未知的 年老超 新星遗 迹的仍 在向外 膨胀的 中性氢 壳层。 不过， 这个 数字与 理论的 
偏 差比起 来仍然 太少。 目前 研究人 员还在 努力扩 大这种 结构的 样本。 此外， 磁场是 
另 一个寻 找失踪 的年老 遗迹的 工具。 当遗迹 的射电 强度已 经暗弱 到无法 观测， 它的 
磁 场还是 可以通 过偏振 观测被 探测到 ，一 些学者 建议可 以利用 探测宇 宙背景 辐射的 
卫 星来做 这样的 工作。 值 得提出 的是， 探 测年老 遗迹对 于寻找 超新星 遗迹与 脉冲星 
的成 协和与 1 射线 源的成 协也是 非常重 要的。 

视线 上的重 叠也是 一些遗 迹失踪 的一个 因素， 尤 其是在 银河系 靠近中 心的区 
域。 这块 区域是 河内物 质密度 最高的 地方， 很 可能是 失踪遗 迹的聚 集地。 尽 管这块 
区域已 被多次 观测， 但 因重叠 效应， 再加上 星系盘 上的射 电背景 辐射比 较强， 一定 
比 率的遗 迹没有 被证认 出来。 对这 块区域 的细致 研究， 可能 将贡献 一部分 “ 失踪” 
的 超新星 遗迹。 

然而， 有学者 认为， 即使 我们克 服了上 述观测 条件的 限制， 实现 了高质 量的观 
测 ，可 以预计 到的数 目仍然 填补不 了与理 论预计 数目之 间至少 高达一 个数量 级的差 
距， 大部分 遗迹的 “ 失踪” 更可能 有着物 理上的 原因。 由于大 部分超 新星的 前身星 
是 大质量 (大于 8 个太阳 质量) 的 恒星， 特别是 OB 星协 中的早 型星， 在爆炸 之前吹 
出 强劲的 星风， 早 已驱散 了周围 的星际 介质， 使 得超新 星爆炸 时就已 经处在 低密度 
的星 风泡或 低密高 温的超 风泡以 及相关 空腔内 。模 拟计算 表明， 在低密 度的环 境下， 
超新星 爆炸后 的高速 气体， 会很 容易在 较短的 时间内 膨胀到 很大的 尺度， 密 度大为 
稀释； 尤其 是在高 温超风 泡内， 环境声 速高， 爆炸 气体很 快变成 亚声速 运动， 激波 
也 就迅速 消融在 周围介 质中， 超 新星遗 迹的电 磁辐射 就弱到 难以察 觉了。 更 何况， 
这 些大质 量恒星 往往在 星协、 星 团中成 群形成 (几百 到几千 个)， 一般 很快地 演化至 
死亡， 几乎同 时发生 超新星 爆炸， 导致 他们的 遗迹互 相碰撞 融合， 最 后形成 巨大的 
超泡， 这 样的集 体效应 使我们 无法分 辨其间 的超新 星遗迹 个体。 可见， 这些 因素也 
可能是 为数众 多的超 新星遗 迹失踪 的重要 原因。 

在最 近的研 究中， 学者们 还提出 另一种 可能， 即相 当一部 分超新 星爆炸 本身释 
放的能 量就比 较小， 平均 能量比 常见的 1051erg 小两个 量级， 即亚能 爆发， 因此比 
较 暗弱没 能被探 测到。 我国学 者近两 年利用 钱德拉 (Chandra)  X 射线 空间望 远镜对 
超新 星遗迹 DA530 的 研究， 为 亚能超 新星遗 迹提供 了一个 很好的 证据。 研究 表明， 
它 的爆发 能仅有 1049erg， 其 X 射线亮 度极为 暗弱， 同 时又恰 巧处于 很稀薄 的星际 
介质环 境中， 幸而其 射电连 续谱辐 射较为 清晰， 否则很 可能也 不会被 天文学 家们发 
现。 实 际上， 著 名的蟹 状星云 (见图 1) 的爆 发能就 很低， 如果 不是因 为它明 亮的脉 
冲星 风云的 存在， 也可能 “ 消失” 在我们 的眼皮 底下。 

近 年来， 不断有 相对低 光度、 低膨胀 速度、 低爆 发能的 超新星 爆发， 以 及相应 
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图 1 蟹状 星云， 图中 红色显 示红外 辐射， 绿 色和深 蓝显示 可见光 辐射， 淡蓝 色显示 X 射 
线辐射 (图 片来自  http://chandra.harvard.edu/photo/2006/crab/)。 

的 疑似遗 迹被观 测到。 这 些观测 发现， 打破 了超新 星爆发 的常规 模型， 为 亚能爆 
发的理 论提供 了很好 的支持 。关 于亚能 爆发的 机制， 我 们再略 微展开 叙述。 回溯到 
亚能超 新星遗 迹的前 身星， 目前 有四种 猜想： ① 8 〜 12 个太阳 质量范 围的中 等质量 
恒星； ② 25 〜 40 个太 阳质量 范围的 大质量 恒星； ③双 星中吸 积诱导 坍缩的 大质量 
白 矮星； ④ 并合诱 导坍缩 的双白 矮星。 

第 一种为 中等质 量恒星 的核坍 缩爆炸 :这个 质量范 围的恒 星达不 到氧的 着火点 
温度， 其氧- 氖-镁 核就会 发生镁 24 和氖 20 的电子 俘获， 从而 使得核 的钱德 拉塞卡 
质量 (核维 持其稳 定状态 的最大 质量， 这个值 大约是 1.4 个太阳 质量， 根据 原子核 
的结构 和温度 而有些 差异， 以获得 诺贝尔 物理学 奖的著 名天体 物理学 家钱德 拉塞卡 
的名字 命名) 减小， 核产生 坍缩。 由于这 里的核 坍缩时 标不是 由典型 的动力 学时标 
而是由 电子俘 获速率 决定， 这个 过程释 放的动 能就比 典型的 铁核引 力坍缩 释放的 
小， 所以称 为亚能 爆发。 这 个模型 将留下 一个中 子星， 同时爆 发前的 相当大 的质量 
损 失将形 成较致 密的星 周介质 环境。 与之一 致的观 测结果 表明， 蟹状 星云、 DA530、 
3C58 都 很有可 能属于 这一类 遗迹。 如 果这个 猜想被 证实， 这 类遗迹 在我们 的银河 
系中 将有相 当大的 数目， 可能 占所有 核坍缩 超新星 遗迹的 1/4。 

第 二种机 制也是 核坍缩 超新星 爆发， 不同 点在于 它的核 会持续 燃烧到 形成铁 
核， 并 且它的 铁核比 较大， 在引 力坍缩 后有一 定物质 的回落 吸积， 导 致最终 的产物 
是一个 黑洞。 这个 过程释 放的能 量并不 确定， 亚能 是有可 能的。 有学者 认为， 观测 
到的 SN1987A 和 SN1997D 以 及类似 的一些 超新星 便可能 是属于 这一类 情况。 

第 三种为 la 型 超新星 爆发： 在由一 个白矮 星与一 个伴随 的正常 恒星所 组成的 
双星系 统中， 白矮 星吸积 伴星的 物质， 超 过钱德 拉塞卡 质量后 引发碳 元素爆 燃而发 
生 爆炸， 爆炸 完全不 产生致 密星。 通常， la 型超新 星是所 有超新 星中最 亮的， 爆发 
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能量 基本是 典型的 1051erg 左右 。这 类的亚 能爆发 模型要 求其中 的白矮 星质量 较大， 
并拥有 一个氧 -氖- 镁核， 坍 缩过程 与第一 种模型 相同- 超过钱 德拉塞 卡质量 后不引 
发碳 元素爆 燃而是 坍缩， 所以与 一般的 la 型超 新星不 一样， 爆炸最 后会留 下一个 
中 子星， 因 此释放 的动能 很小。 同时， 模 型对物 质吸积 率还有 一定的 要求。 因此这 
样的 概 率在银 河系中 比 较小。 

第四种 模型与 第三种 类似， 不同 的是它 们是双 白矮星 系统， 而且 这两个 碳氧核 
白 矮星的 质量总 和要大 于钱德 拉塞卡 质量。 这个 模型的 典型时 标由引 力辐射 决定， 
大 概是百 万年。 这样的 系统发 生的概 率就很 小了。 

综上 所述， 关于 失踪的 超新星 遗迹的 疑问， 无论在 理论上 还是观 测上的 很多方 
面都没 有研究 清楚。 这都有 待于新 一代的 分辨率 更高、 灵敏度 更强的 各波段 望远镜 
通 过漫长 、大量 的观测 工作进 行验证 。我们 期待失 踪超新 星遗迹 之谜能 够最终 解开。 
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年轻超 新星遗 迹的钛 44 问题 

Problem  of  44Ti  in  Young  Supernova  Remnants 

宇宙间 大多数 比氢和 氮重的 元素， 都 是在恒 星内部 合成， 并在超 新星爆 炸后随 
这些弥 漫遗迹 散布到 星际介 质当中 去的。 在 恒星内 部核合 成产生 的重元 素中， 一部 
分最终 会成为 形成我 们太阳 系这样 天体系 统的物 质原料 ，它们 的含量 蕴含了 恒星晚 
期演化 的重要 信息。 在质 量超过 8 个太阳 质量的 “ 大质量 恒星” 的核 坍缩爆 炸标准 
模 型中， 超 新星爆 发将会 释放钛 44, 这些钛 44 将会以 60 年的半 衰期衰 变为钪 44, 
钪 44 再以 5.7 小时的 半衰期 迅速衰 变成稳 定的钙 44, 因此我 们在超 新星爆 后几百 
年的时 间内可 探测到 它们在 衰变过 程中产 生的硬 X 射线 和伽马 射线。 由于钛 44 的 
半衰期 较短， 它可 以作为 超新星 爆发前 身大质 量恒星 的内层 (即 形成致 密天体 —— 
中 子星或 黑洞物 质的上 一层) 物质 分布的 探针， 可以用 来推断 前身恒 星的星 族类型 
以 及超新 星爆发 机制。 在银河 系内， 大质 量恒星 主要形 成于银 盘上， 并且以 在内部 
区域的 居多， 因而钛 44 的源 很可能 就分布 于这些 区域。 

但是 关于钛 44, 有 两个问 题悬而 未决。 其 一是， 银河 系内实 测到钛 44 的年轻 
超新 星遗迹 太少。 如果河 内能平 稳地每 百年有 3 次 超新星 爆发， 那么 当前应 有多个 
年轻遗 迹可探 测到钛 44 的辐射 。但 是目前 超新星 遗迹中 唯一确 证为钛 44 辐 射源的 
只有 Cas  A (年 龄约为 340)( 图 1)， 而 且它的 银经为 112 度， 不在 银河系 内区。 目前 
另 一个年 轻超新 星遗迹 Vela  Jr. (年龄 660 年 上下) 也可能 存在钛 44 辐射 的迹象 ，即 
使能被 确证， 为 数仍然 太少。 已 有的两 次对钛 44 伽马辐 射的大 范围巡 天观测 ，都 
没有 探测到 预期起 源于超 新星遗 迹的钛 44 点源 (考 虑点源 是由于 其半衰 期很小 )。 
其 二则是 ，现 有恒星 化学演 化模型 计算出 的轻于 镓的元 素的丰 度绝大 多数与 太阳系 
内的 元素丰 度相符 ，但是 计算出 的每次 核坍缩 爆炸产 生的钛 44 不到 1(T4 太阳 质量， 
据此得 到的钙 44 的 丰度只 有太阳 系内实 际值的 E 分之 一。 

对于 第一个 问题， 学者们 认为， 要么 过去几 百年来 银河系 内的核 坍缩爆 炸少得 
不可 思议， 要么很 可能钛 44 并 不仅仅 起源于 大质量 恒星的 核坍缩 爆炸， 还 有其他 
类型的 超新星 来源。 对于 第二个 问题， 学界 认为， 如果 核坍缩 爆炸产 生的钛 44 在 
理论 计算方 面实在 超不过 1(T4 个太阳 质量， 那 么要么 是公认 的大约 每百年 3 个超 
新 星的爆 发率太 小了， 要 么是钛 44 及钙 44 另有 来历。 两个问 题似乎 都指向 了另一 
种可 能的超 新星。 目前一 些学者 提出吸 积氦壳 层的亚 钱德拉 塞卡质 量的白 矮星爆 
发 —— 即所谓 的氨帽 la 型 超新星 —— 可 能产生 了大部 分的钛 44, 这 种设想 和理论 
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有待 更多的 证据来 检验， 例如测 定碳化 硅尘粒 中间钙 44 与钙 40 的含 量比值 来与理 
论值相 对照。 有趣 的是， 在 Vela  Jr 这 个年轻 遗迹中 积累了 越来越 多的钛 44 可能存 
在的 证据， 特别 是在遗 迹中钛 44 可 能的空 间分布 与氦帽 la 型 超新星 模型所 预言的 
似乎 一致。 

另一 方面， 对 核坍缩 模型钛 44 产量 的理论 计算， 似 乎也还 有转圜 的余地 。我 
们 知道， 计算钛 44 产 量的核 反应模 型非常 依赖于 核反应 网络的 选择， 而在 实验室 
条件下 由于物 理条件 的巨大 差异， 反 应周期 很长， 测得 正确的 反应速 率非常 困难。 
2006 年有 研究小 组指出 生成钛 44 的核 反应比 以前所 认为的 要有效 得多， 据 此计算 
可以 得到比 以前高 一倍以 上的钛 44 产量， 这 就比较 接近从 Cas  A 中观测 到的钛 44 
含 量了。 除此 之外， 得 益于计 算机计 算技术 的飞速 发展， 我们 现在已 经可以 对非对 
称性 超新星 爆发进 行高质 量的三 维数值 模拟。 最 新的非 对称爆 发核合 成模型 显示， 
如果前 身星的 质量和 爆发能 量都非 常大， 那么 是能够 生成与 太阳系 内相一 致的钙 
44 丰 度的。 如果 Cas  A 属 于这种 情况， 那么这 种剧烈 的爆发 应该有 相对应 的历史 
记载， 可是这 并没有 找到。 我们至 今只在 Cas  A 中 确证找 到了钛 44, 这究 竟是因 
为这个 遗迹的 确非常 特殊， 还 是因为 未知的 原因使 得我们 看不到 河内其 他的钛 44 
源， 还不得 而知。 

钛 44 问题的 背后， 实 际所蕴 藏的是 产生钛 44 的超 新星爆 发机制 本身； 这个问 
题的 解决， 有太多 的工作 要做。 除了对 理论模 型不懈 的改进 之外， 还 要进行 对从红 
外到 X 射线 波段观 测持续 的仔细 分析， 特别还 需要下 一代更 灵敏的 伽马射 线望远 
镜和硬 X 射线望 远镜， 来直 接测定 河内钛 44 辐射 分布， 并力 图探测 到更多 的有钛 
44 辐射的 超新星 遗迹， 来得到 关于钛 44 的产生 机制的 更确切 的定量 结果。 有关钛 
44 的问 题如能 解决， 也 将会加 深我们 对银河 系化学 演化的 理解。 


图 1  Cas  A( 仙后座 A) 超新星 遗迹， 图中 红色显 示红外 辐射， 黄 色显示 可见光 辐射， 绿色 
和蓝 色显示  X  射 线辐射 (图 片来自  http://chandra.harvard.edu/photo/2005/casa/)。 
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超新星 遗迹与 宇宙线 的起源 

Supernova  Remnants  and  the  Origin  of  Cosmic  Rays 

宇宙 线从被 发现之 日起就 是科学 界关注 的焦点 之一。 1912 年奥 地利物 理学家 
Victor  Hess 在乘气 球升空 测定空 气电离 度的实 验中发 现高空 大气中 辐射随 高度的 
增加而 增大， 他断 定这不 是来自 地球的 辐射。 此 后科学 家们通 过广泛 深入的 观测和 
研究， 发现 这些辐 射是由 太空中 的高能 带电粒 子撞击 到大气 层而产 生的。 其 中大约 
90% 的 粒子是 质子， 大约 9% 的粒 子是原 子核， 剩 下大约 1% 的是 电子。 这些 粒子的 
能量 最高可 以达到 10213 电子 伏特。 科学 家们将 这些来 自太空 的高能 粒子称 为宇宙 
线。 那么这 些高能 的粒子 是从哪 里起源 的呢？ 又 是如何 被加速 到如此 高的能 量呢？ 
这 一直是 学术界 争论的 话题。 

科学家 们猜测 1018 电 子伏特 以上的 高能粒 子来自 于银河 系外， 比如活 动星系 
核 或射电 星系， 而小于 该能量 的粒子 来自于 银河系 内部。 银河 系内的 超新星 遗迹数 
量 较多， 分布 很广， 最重 要的是 超新星 遗迹携 带了巨 大的爆 发能， 自 然成为 产生大 
量的来 自不同 方向的 宇宙线 粒子的 热门候 选场所 。科学 家们提 出银河 系内的 超新星 
遗 迹是能 量小于 1015 电子 伏特的 粒子的 主要发 源地。 而近年 来理论 模型的 长足发 
展和观 测的巨 大进步 使得这 个观点 得到进 一步的 支持。 

先 简述一 下主流 的理论 模型及 其遇到 的问题 。目前 普遍接 受的超 新星遗 迹激波 
加速 粒子到 1015 电子 伏特的 模型是 “扩 散激波 加速” 模型， 也称一 阶费米 加速模 
型。 该 模型在 20 世 纪七八 十年代 就得到 蓬勃的 发展， 其核心 是超新 星遗迹 激波的 
磁场波 动散射 电子、 质子和 离子， 使它们 往返于 激波间 断面的 两侧， 从而将 超新星 
爆炸的 巨大能 量传给 粒子。 模 型推演 出加速 后的粒 子能量 谱是幂 率谱， 这和 观测到 
的宇宙 线能量 谱非常 一致。 

虽 然这类 模型近 十年来 还不断 在改进 ，但是 目前都 还有一 些共同 的问题 没有完 
全 解决， 其 中最基 本的有 两个。 其一 是激波 加速粒 子的最 高能量 问题。 经典 模型算 
出的粒 子最高 能量只 能接近 1014 电子 伏特。 现 在越来 越多的 模型考 虑了一 些必要 
的 非线性 修正， 如宇 宙线本 身激发 的磁流 体波对 磁场的 放大， 对质子 已经可 以模拟 
得到最 高能量 3xl015 电子 伏特， 即 宇宙线 能谱的 一个特 征能量 —— “ 膝盖” 能量 (这 
个能 量之上 观测到 的宇宙 线粒子 的能谱 就变陡 了)， 计 算出来 a 粒子 和更重 的粒子 
则可 加速到 1017 电子 伏特。 考虑 到非线 性效应 的方程 及其求 解非常 复杂， 这方面 
的 研究工 作还处 在争论 的阶段 。而 1018 电 子伏特 以上的 宇宙线 粒子， 则可 能来自 
于银 河系以 外了。 其 二是激 波的加 速效率 问题， 也就是 有多少 超新星 爆发的 动能转 
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化为 宇宙线 能量。 这个问 题和粒 子注入 率密切 相关， 即 被激波 扫过的 粒子有 多少能 
被 加速。 这个问 题现在 还很不 清楚， 只 是可以 相信， 相 对论性 的核子 通过有 效的加 
速， 其 能量密 度可以 与激波 面后气 体的热 能密度 相当。 预计宇 宙线的 加速能 提高激 
波压 缩比， 降低激 波加热 的气体 温度， 学者 们目前 便通过 观测这 些非线 性效应 ，来 
获取超 新星激 波对离 子加速 效率的 信息。 

要 确定超 新星遗 迹是否 真的是 宇宙线 的重要 发源地 ，除了 理论模 型的建 立和完 
善， 同 时需要 直接的 天体物 理观测 证据。 长时间 以来这 样的证 据比较 缺乏， 但近年 
有 了令人 鼓舞的 进展。 

首先是 宇宙线 高能电 子的加 速开始 获得观 测证据 。磁 场会 使高能 电子绕 其做螺 
旋运 动并且 发出同 步加速 辐射， 其强 度随电 子的能 量和磁 场的强 度增大 而加强 。能 
量达到 1015 电 子伏特 的电子 在超新 星遗迹 磁场的 作用下 发出的 同步辐 射落在 X 射 
线 波段。 同时 考虑到 该辐射 和激波 加速效 率以及 同步辐 射损失 速率的 关系， 观测上 
的 有力证 据应该 是超新 星遗迹 爆震波 后的非 常薄的 丝状区 域内的 X 射线同 步加速 
辐射。 随着 近些年 ASCA、 Chandra 和 XMM 等先进 的空间 X 射线望 远镜的 上天, 
目 前已 经观测 到数个 年轻的 超新星 遗迹有 X 射线 同步加 速辐射 ，如 Cas  A、Tycho (图 
1)、 SN1006( 图 2)、 G347.3-0.5( 图 3) 等， 并且这 种辐射 大多集 中在壳 层附近 非常薄 
的 区域。 这些 观测结 果为超 新星遗 迹将电 子加速 到高能 提供了 有力的 证据。 


图 1  TyCho( 第谷) 超新星 遗迹， 图 中红色 显示红 外辐射 ，黄、 绿 色显示 X 射线 热辐射 ，外 
缘 蓝圈是 X 射线 同步加 速辐射 (图 片来自 http://chandra.harvard.edu/photo/2009/tycho/)。 


虽然目 前超新 星激波 对电子 的加速 目前已 经被普 遍接受 ，然 而对 于宇宙 线的主 
要成 分质子 的加速 却还缺 乏直接 的观测 证据。 由于高 能质子 的质量 比电子 的大很 
多， 使得它 们在磁 场作用 下发出 的同步 加速辐 射要弱 得多。 于 是由高 能质子 之间碰 
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撞的 衰变 产生的 高能伽 马光子 则成为 获得观 测证据 的主要 方向。 近年 来随着 
HESS 等先进 伽马射 线望远 镜投入 观测， TeV(1012 电子 伏特) 伽 马射线 观测取 得了较 
大的 进展， 确实在 数个超 新星遗 迹中探 测到了  TeV 辐射， 超新 星遗迹 G347.3-0.5 
就 是其中 最有代 表性的 一个。 


图 2  SN  1006 超新星 遗迹的 Chandra  X 射线 图像。 X 射 线同步 加速辐 射集中 在左上 和右下 
亮的 壳层处 (图 片来自  http://chandra.harvard.edu/photo/2005/snl006/)。 


但是争 论还在 继续。 这些超 新星遗 迹中的 TeV 伽 马射线 的确是 衰变 产生的 
吗？ 这还不 能肯定 。超 新星 遗迹中 的相对 论性电 子可以 通过逆 康普顿 散射机 制将能 
量转 移给低 能光子 (比 如微 波背景 光子、 超 新星遗 迹周边 的远红 外光子 等)， 也可以 
使这些 光子能 量达到 TeV 成为高 能伽马 光子。 所以仅 仅凭探 测到的 TeV 辐 射还不 
能确 定是否 有大量 质子被 加速到 宇宙线 能量。 

2007 年底 Nature 杂志 上报道 了一项 最新的 工作。 学 者们发 现超新 星遗迹 
G347.3-0.5 内 部一些 小区域 X 射线 强度在 一年左 右的时 间发生 了很大 的光变 。如此 
迅速的 光变表 明这些 X 射线是 相对论 电子发 生的同 步加速 辐射。 该 小组学 者们认 
为 这也表 明周围 环境的 磁场可 能达到 1 毫 高斯， 比通常 所认为 的大一 百倍！ 如此大 
的 磁场使 得电子 同步加 速辐射 损失的 能量非 常大， 从而限 制了电 子的最 大能量 ，因 
此 无法通 过逆康 普顿散 射产生 TeV 伽马 射线。 事 实上， 如果 TeV 伽 马射线 来源于 
电 子的逆 康普顿 散射， 那么 推演出 的磁场 强度应 该接近 0.01 毫 高斯， 比观 测推断 
的磁 场小一 百倍。 于是在 这个超 新星遗 迹里， 高能质 子碰撞 就成为 TeV 辐 射最合 
理 的产生 机制。 如果这 些观测 和推断 都是正 确无误 的话， 那么 这将是 超新星 遗迹加 
速 质子到 1015 电子伏 特的强 有力的 证据。 
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图 3  G347.3-0.5 超新 星遗迹 的部分 

区域， 蓝色显 示的是 X 射线 辐射 ，白 
色的 等亮度 线表示 TeV 伽马 射线强 
度， 小方框 标注了  X 射 线强度 变化大 
的 区域 (图 片来自 参 考文献 6)。 


不 过很快 又有其 他研究 小组提 出异议 ，他 
们认 为超新 星遗迹 X 射线 短时间 内的光 变还不 
足 以说明 磁场非 常强， 因 为磁场 本身强 度的快 
速变化 也会导 致同样 的观测 结果。 即使 磁场强 
度非 常大， 那也 只能是 在光变 较强的 小区域 
内。 没 有证据 表明大 尺度上 也是强 磁场。 同时 
大 尺度的 强磁场 也和观 测上的 较弱的 射电辐 
射有 矛盾。 该超新 星遗迹 TeV 伽 马射线 的辐射 
空间范 围很广 (图 3)， 即使 确定光 变较强 的小区 
域内的 TeV 辐射来 自高能 质子的 碰撞， 其他大 
部分 区域的 TeV 伽 马辐射 的机制 还是无 法最终 
确定。 看 来要获 得令人 信服的 证据， 还 有很长 
的路 要走。 

令 人兴奋 的是， 一个 伽马射 线观测 的时代 
已经 到来。 近 年随着 HESS、 VERITAS 等地面 
切连 科夫伽 马射线 望远镜 阵列先 后投入 观测， 
特别是 2008 年 6 月新一 代伽马 射线空 间望远 
镜 Fermi  (曾 用名 Glast) 成功 发射， 一场 声势浩 
大的 跨越了  GeV 和 TeV 能段的 伽马射 线观测 
浪 潮正在 掀起。 


前面 提到了  HESS 望 远镜对 超新星 遗迹的 TeV 能段 观测已 经先声 夺人。 由于 
TeV 能 段的观 测无法 区分超 新星遗 迹产生 伽马射 线的机 制是轻 子起源 （电 子对光 
子的逆 康普顿 散射） 还是强 子起源 （高 能质子 碰撞的 衰变) ，而对 GeV 能 段伽马 
射 线辐射 的空间 分布及 能谱性 质的细 致研究 可以进 一步限 定理论 模型， 所以 Fermi 
望远 镜在这 个能段 精细的 空间和 谱分辨 率有望 帮助学 者们确 定超新 星遗迹 产生伽 
马射线 的起源 机制。 Fermi 伽马 射线望 远镜于 2008、 2009 年 间最新 的观测 已经在 
W51C 等超 新星遗 迹中探 测到了  GeV 伽马射 线辐射 (图 4)。 科学 家对观 测到的 GeV 
的伽马 射线辐 射进行 初步的 空间分 布分析 和谱线 分析， 比较 倾向于 其是强 子起源 
(高 能质子 碰撞的 ：^衰 变）。 这又 给超新 星遗迹 是宇宙 线起源 的设想 增加了 重要的 
证据。 

作为对 Fermi 空间望 远镜的 补充， VERITAS 地 面伽马 射线望 远镜阵 列也在 
2009 年 取得新 的观测 进展。 VERITAS 通 过对以 超新星 和超风 活动著 称的遥 远星暴 
星系 M82 的 观测， 发现这 个星系 中宇宙 线密度 是银河 系内的 500 倍！ 这个 发现强 
烈 支持了 超新星 及其遗 迹乃至 超风是 宇宙线 粒子加 速主要 场所的 观点。 

我们 相信， 随 着观测 的进一 步深人 和理论 工作的 进一步 完善， 超 新星及 其遗迹 
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是否是 宇宙线 电子和 质子的 来源的 问题， 会在 不久的 将来画 上一个 完美的 句号。 


图 4  W51C 超新星 遗迹， 赝彩显 示的是 GeV 伽 马射线 辐射， 黑色的 等亮度 线表示 X 射线 
强度， 椭圆 圈代表 这个超 新星遗 迹大致 的范围 (图片 来自参 考文献 4)。 
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超高能 宇宙线 的起源 

Origin  of  Ultra  High  Energy  Cosmic  Rays 

超高能 宇宙线 (UHECR:  ultra-high  energy  cosmic  rays) 通 常是指 能量高 于人工 
加速器 所能产 生的来 自宇宙 的高能 粒子。 在目前 LHC 时代， 通常指 1018 电子伏 (1 
EeV) 以上的 宇宙线 粒子。 迄今 为止， 实 验观测 到的最 高能量 的一个 宇宙线 事例是 
3xl02GeV (约 50 焦耳， 相当 于时速 150 千米的 网球， 也 就差不 多是美 国公开 赛男子 
发球的 平均水 平)， 它在大 气中产 生的次 级粒子 数最大 时达到 2xlOu 个。 它 的能量 
如此 之高， 远非 人工加 速器所 能企及 (比 LHC 上质子 对撞总 能量高 1000 倍左右 )[1，2]。 
由于 宇宙线 的流强 随能量 按幂指 数降低 (指 数在 -2.7 〜 -3.3 之 间)， 超 高能宇 宙线非 
常 稀少， 在每平 方千米 的面积 上每年 仅有约 1 个粒子 到达， 导 致我们 对它们 进行实 
验探 测非常 困难。 到目前 为止， 关于 超高能 宇宙线 的各种 性质， 特别是 其起源 ，在 
理论 和实验 上都还 存在许 多未解 之谜。 对这些 难题的 研究， 对理 解宇宙 的演化 、星 
体的 构成与 活动、 粒 子和星 际物质 的相互 作用， 有 着非常 重要的 意义。 

1. 超高 能宇宙 线的实 验观测 

对超 高能宇 宙线的 首次实 验观测 发生在 20 世纪 50 年代 ，由 John  Linsley 在美 
国 Volcano  Ranch 建立的 闪烁体 阵列实 验实现 [3]。 50 年来， 各 国建造 了各种 各样的 
探测器 阵列， 对超高 能宇宙 线进行 了系统 的观测 研究， 取 得了一 系列的 成果。 根据 
不同 的观测 手段， 这 些实验 可以分 为以下 几类。 

1.1  地面粒 子探测 器阵列 

测 量经历 广延大 气簇射 (EAS) 到 达地面 的宇宙 线次级 粒子， 通过 研究次 级粒子 
的到 达时间 和横向 分布， 得 到原初 粒子的 能量、 入射 方向等 信息。 利 用这种 方法的 
实 验有： Haverah  Park 实验， 阵列面 积约为 12  km2, 利 用大型 水罐测 量次级 粒子产 
生的 契仑柯 夫光； Yakutsk 阵列， 分布面 积约为 18  km2, 利用 塑料闪 烁体探 测器阵 
列分 别记录 簇射次 级带电 粒子和 H 子； AGASA 实验， 阵列 面积为 100  km2, 利用塑 
料闪烁 体记录 次级粒 子[2]。 

1.2  大 气焚光 望远镜 

簇射中 的带电 粒子与 空气中 的氮分 子作用 ，被 激发 的氮分 子会辐 射各向 同性的 
紫外 波段的 荧光， 其 强度和 带电粒 子数成 正比， 并且在 空气中 由于散 射导致 的典型 
衰减 长度为 18Km。 利用紫 外敏感 的望远 镜阵列 可以监 视达到 1 万平 方千米 立体角 
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巨大 的空间 范围， 用于超 高能宇 宙线的 观测。 通常， 这 种望远 镜具有 较大的 视场由 
几 百个固 定指向 的像素 覆盖， 不但 可以测 量到达 望远镜 每个像 素的荧 光光子 数目， 
还能测 量光子 到达的 时间。 通过观 测大气 荧光的 强度随 簇射在 大气中 的位置 之间的 
关系 ，我们 可以得 到空气 簇射的 纵向发 展历史 ，即 簇射粒 子总数 随大气 深度的 变化， 
也就是 用大气 作为探 测介质 对空气 簇射做 量能器 类型的 测量， 获知 原初粒 子的能 
量 、方向 等信息 。经 过近 40 年的 发展， Fly’s  Eye 实验和 后继的 High  Resolution  Fly’s 
Eye  (HiRes) 实 验已经 证实大 气荧光 探测技 术为成 熟的探 测技术 ，具有 较为可 靠的能 
量测 量精度 [1’4]。 

新 一代的 超高能 宇宙线 观测实 验采用 这两种 基本探 测手段 的组合 ，成为 混合探 
测器 阵列， 如 Pierre  Auger 观测站 (简称 PAO， 阵列 面积为 3000  km2)[5]， 采 用水契 
仑柯夫 光的探 测器， 排 成间距 1.5 千米的 阵列， 并用大 气荧光 望远镜 覆盖整 个阵列 
的 上空， 这种探 测方法 充分发 挥了两 种探测 技术的 优势， 譬如 地面探 测器全 时段观 
测大大 提高了 超高能 宇宙线 的事例 统计性 ，同 时利 用无月 夜晚 两种探 测手段 同时测 
量 到的事 例对地 面阵列 的能量 测量进 行标定 ，发 挥大气 荧光望 远镜能 量测量 误差小 
的 优势。 在美国 开展的 Telescope  Array 实验 （TA， 1000  km2)[6], 也 采用了 闪烁体 
探测器 和大气 荧光望 远镜混 合阵列 技术。 

1.3 射电探 测技术 

大 气簇射 中产生 的电子 对在向 大气深 处运动 的 过程中 受到地 磁场的 偏转， 会产 
生射 电波段 2 〜 500  MHz 的同 步辐射 和偶极 辐射。 我们 知道， 簇射的 前锋面 的厚度 
约为 6m(20ns) 以下， 因此在 频段为 20 〜 100  MHz 内 射电信 号是相 干的， 可 以用射 
电天线 阵列来 探测。 由于 其波段 落在大 量人类 制造的 射电信 号范围 之内， 其干扰 
(RFI) 成 为最为 严重噪 音源。 目前， 利用 已知的 空气簇 射触发 信号， 已经从 如此巨 
大的噪 音背景 中检出 了相干 的簇射 辐射信 号[7]。 目标是 利用计 划中的 射电天 文观测 
实验 LOFAR 和 SKA (接 收面 积均为 1  km2 左右) 等巨 型天线 阵列， 或 许在未 来实现 
了 空气簇 射的触 发后， 可 以用来 观测超 高能宇 宙线， 其 阈能可 望低到 lOOPeV。 

1.4  Cosmogenic 中微子 的探测 

UHECR 在 传播过 程中与 CMB 光 子相互 作用， 超过 GZK 截断能 量后， 将有 ti 的 
产 生并且 在其衰 变的过 程中伴 随有超 高能中 微子的 产生。 一 方面， 探测 到这种 
“cosmogenic” 中微子 被认为 是存在 GZK 截 断现象 的最终 判据， 另一 方面， 这 种中微 
子 产生机 制也被 认为是 “确保 存在” 的中微 子源。 但由于 非常小 的作用 截面和 非常小 
的 流量， 中 微子的 探测需 要巨大 的探测 器体积 作为靶 物质， 只能利 用天然 的水体 、冰 
体甚 至山体 来才能 实现。 正在 开展的 实验， 如位 于南极 冰下的 ICECUBE(lkm3)[8] ，位 
于地 中海的 ANTARES(0.01km3) 和 未来的 1 立 方千米 望远镜 KM3 计划 [9]， 它们都 
是 通过记 录中微 子作用 产生的 H 子或电 子在运 动中所 发射的 契仑柯 夫光信 号来探 
测中 微子， 但都 不足以 观测到 足够统 计量的 cosmogenic 中微子 (小 于等于 1 事例 / 
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年)。 利用中 微子在 致密物 质中作 用后引 发的电 磁簇射 发展时 产生的 射电波 段而且 
相 干的契 仑柯夫 辐射， 以及射 电信号 在冰、 盐丘、 月壤 等物质 中衰减 非常弱 (几 乎没有 
衰减) 的 特性， 可以大 大增加 对中微 子的有 效探测 面积， 例如， 可 以达到 1.5X106  km2 
(ANITA 实 验)。 目 前提出 的各种 可能的 探测手 段和相 应的计 划有： RICE (冰 ）、 
SALSA (盐 丘)、 GLUE (月 壤)、 ANITA (冰， 南极 上空的 气球实 验)、 FORTE (冰 ，格 
陵兰 上空的 卫星实 验)。 大天顶 角入射 或掠过 山体的 超高能 t 中微子 也可能 发生作 
用并 在山后 的大气 中产生 簇射， 从 而用空 气簇射 探测器 阵列来 观测。 

2.  超高能 宇宙线 的能谱 和成分 

根 据已知 的观测 结果， 宇 宙线的 流强在 6xl019eV 附近的 确显现 出较为 明显地 
减弱， HiRes 实验在 5ct 的 统计显 著水平 上观测 到这一 现象。 在类似 的统计 显著性 
条 件下， Auger 实 验证实 了这一 结论， 在未 来继续 的观测 中会将 6xl019  eV 以上的 
能 谱细致 结构测 得更加 清楚。 如果 未来的 观测结 果确认 这一现 象就是 Greisen 等人 
在 60 年代 预言的 GZK 截断现 象[1' 即超高 能宇宙 线在传 播到地 球的路 途中与 CMB 
光子 相互作 用通过 A 共振 产生 71 而损失 能量， 从而 产生能 谱截断 的观测 现象， 只要 
宇宙 线的成 分主要 是质子 ，那 6xl019  eV 以上 的超高 能宇宙 线的地 平线就 只在约 
lOOMpc 附近！ 如 果它们 是较重 的核， 如 铁核， 那 这地平 线还会 更近。 在空 气簇射 
实验中 确定产 生簇射 的原初 粒子的 成分相 当困难 ，目前 关于超 高能宇 宙线的 成分尚 
无统一 的观测 结论， HiRes 实验 的结果 支持纯 质子的 成分但 Auger 的观 测结果 似乎发 
现在 6xl019eV 以上 有逐渐 变重的 趋势， 有 待进一 步增大 统计量 后的测 量加以 确定。 

超高能 宇宙线 起源于 银河系 之外的 另一个 证据似 乎存在 于称作 “踝” 的 能谱特 
征， 即在 3xl018  eV 附近， 几乎 所有的 实验测 量结果 都显示 了在能 谱上出 现一个 
“ 坑”， 也就是 宇宙线 流强的 降低。 这个 现象可 以用宇 宙线质 子在上 述传播 过程中 
产生 e  +  e  -对 的过程 做出较 为定量 的解释 。这一 解释的 前提是 银河系 内宇宙 线源的 
贡 献应该 在接近 1017eV 处就已 经衰减 到可以 忽略。 而另 一种解 释认为 “踝” 恰好 
反映了 银河内 、外 的宇宙 线源贡 献两种 成分的 交替。 因 此河内 的源有 能力把 粒子加 
速到更 高的能 量[11]。 

3.  超高能 宇宙线 的到达 方向分 布测量 

由于上 述观测 事实似 乎支持 超高能 宇宙线 起源于 银河系 之外但 并不太 远的结 
论， 而其 他天文 观测， 如 关于射 电脉冲 星的偏 振面法 拉第转 动的测 量等， 暗 示河外 
磁场也 许仅在 nG 的平均 强度水 平上， 因此 4xl019  eV 以上的 质子所 经历的 折射大 
约只 在几度 以内， 甚至 更小。 精确 测量这 些粒子 的到达 方向， 也许可 以得到 关于源 
的空 间分布 信息， 尤其是 人们已 经知道 ，在 lOOMpc 以 内这样 一个相 对来说 小的区 
域内， 物质的 分布存 在较大 的非均 匀度， 从而对 宇宙线 到达方 向的分 布也就 存在一 
个 较为明 显的各 向异性 预期， 这 也将在 Auger 未来 的大统 计量观 测中加 以仔细 研究。 
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4. 关 于超高 能宇宙 线起源 的假说 

目前的 宇宙线 理论和 实验观 测大都 倾向于 带电粒 子通过 费米提 出的统 计加速 
机制逐 渐获得 较高的 能量。 实验 室坐标 系中， 各 向同性 的带电 粒子进 入运动 的磁化 
分子 云后， 会 在不规 则的磁 场中发 生弥漫 散射。 在 分子云 的静止 系中， 粒子 能量没 
有 变化， 但最 终各向 同性的 离开。 这样， 回到 实验室 系中， 统 计平均 来说， 粒子获 
得了一 个能量 增量， 与分子 云速度 P=v/CW 平方成 正比。 这是 二级费 米加速 机制。 
当粒 子在几 个分子 云间散 射时， 并且 分子云 之间存 在一个 激波前 锋面， 那么 每次穿 
越前 锋面， 统 计平均 来说， 粒 子都会 获得一 个能量 增量， 与激 波速度 和分子 云的速 
度差夕 = (Vi-vJ/c 成 正比， 因此加 速更为 有效。 这是 一级费 米加速 机制， 也 被称作 
激 波加速 机制。 可以 证明， 宇宙线 通过激 波机制 加速而 获得的 能谱在 统计上 呈幂指 
数 分布， 与实 验观测 相符。 

但是， 要将 带电粒 子通过 费米机 制加速 到超高 能区， 就要 求加速 源区或 者磁场 
很强， 或者 磁场尺 度很大 (大于 Larmor 半 径)。 据此， A.  M.  Hillas 给 出了一 个示意 
图 (HillaSdiagram)[12]， 标出了 磁场强 度和尺 度相关 联的一 个允许 区域， 并指 出了一 
些符 合条件 的可能 天体。 这些候 选天体 包括： 

(1)  超 新星的 爆发； 

(2)  银河 系大尺 度星系 风终止 激波； 

(3)  脉冲星 (中子 星)； 

(4)  活动 星系核 (AGN); 

(5)  BL  Lac- 喷 流指向 我们观 测者的 AGN； 

(6)  自 旋的特 大质量 黑洞； 

(7)  宇宙 结构形 成时所 产生的 大尺度 运动和 激波； 

(8)  石並 撞星系 (colliding  galaxies); 

(9)  高强度 射电星 系产生 的相对 论喷注 (jet) 和热区 (hot-spot); 

(10)  星 暴星系 (starburst  galaxies); 

(11)  伽马射 线暴。 

这 种将粒 子逐渐 加速到 高能和 超高能 的加速 模型因 此也被 称为自 下而上 
(bottom-up) 图像 [13]。 相应还 存在过 所谓 top-down 图像 [14]。 在这 一模型 框架里 ，超 
高能宇 宙线也 可以起 源于宇 宙大爆 炸所造 成的拓 扑缺陷 (topological  defects)。 根据 
相互 作用的 大统一 模型， 宇宙 在形成 过程中 曾经历 几种自 发的对 称性的 破缺， 从而 
把能量 存储在 拓扑缺 陷中。 这些 遗留的 缺陷， 如磁 单极子 (magnetic  monopole)、 宇 
宙弦 (cosmic  string)、 vorton 等， 可能 会通过 辐射、 湮灭、 i 丹 缩而释 放超大 质量的 X 
粒子， X 粒子 最终衰 变成夸 克或轻 子从而 形成超 高能宇 宙线。 这种理 论预言 ，在 
1020  eV 以上 能区， 宇 宙线的 主要成 分是光 子和中 微子， 更为 重要的 是宇宙 线能谱 
将不 会出现 GZK 截断 现象， 因 为这些 X 粒子 应该均 匀分布 于宇宙 之中， 不 大可能 
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只 分布在 GZK 地平线 之外的 区域。 因 此在实 验上观 测到的 GZK 截 断现象 已经基 
本排除 了这类 模型。 在 南极开 展的气 球载微 波探测 器实验 ANITA 的 初步观 测结果 
也没 有观测 到该模 型预期 的高中 微子 流强。 

5. 超 高能宇 宙线研 究的未 来展望 

超高 能有宙 线的理 论和实 验是一 个具有 50 年历史 的研究 领域， 但它同 时也是 
一个拥 有广泛 的研究 队伍、 目前仍 然富有 活力的 学科。 GZK 截断现 象的观 测证据 
是 该领域 内迈出 的重要 一步， 但要最 终确定 GZK 截断 现象， 还必须 等待如 PAO、 
TA 等现有 大型实 验在未 来几年 内取得 的大统 计量实 验观测 数据来 确定。 要 得到一 
个非常 确定的 判据， 甚至于 需要如 ICECUBE、 ANITA 等新一 代大规 模中微 子实验 
确切 的发现 cosmogenic 中 微子。 当 我们收 集到足 够多的 超高能 宇宙线 事例， 就可 
以开 展所谓 “带电 粒子天 文学” 用宇宙 线本身 的到达 方向来 探寻其 起源， 这 就需要 
建 造更大 规模的 实验。 当我们 真正发 现了超 高能中 微子， 就 可以开 展所谓 “ 中微子 
天文 学”， 用中 微子来 探寻宇 宙线的 起源。 从 多方面 逼近， 有 关超高 能宇宙 线起源 
的疑 难问题 最终会 在不远 的将来 解决。 
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中微子 天文学 

Neutrino  Astrophysics 

为 了解释 P 衰变中 “ 能量不 守衡” 的 问题， 泡利在 1930 年提 出了中 微子的 
假说。 1933 年费米 提出了 弱相互 作用的 理论。 1952 年 罗德拜 克等根 据王淦 昌的建 
议用 K 壳层电 子俘获 实验测 量了核 的反冲 能量， 根据 能量、 动 量守恒 定律， 给出 
了中微 子存在 的实验 证据。 1956 年美国 物理学 家雷尼 斯直接 通过实 验的办 法证实 
了中 微子的 存在。 20 世纪 60 年代， 温 伯格、 萨 拉姆和 格拉肖 在规范 场理论 的框架 
下， 建立了 电磁相 互作用 和弱相 互作用 的统一 理论。 弱电 统一理 论预言 的传递 弱相互 
作用 的中间 玻色子 界+和冗13 粒子于 1983 年 在欧洲 核子中 心的高 能加速 器上被 发现。 

在 高温高 密的极 端天体 物理环 境下， 可 以产生 大量的 高能中 微子。 中微 子天文 
学就是 以测量 中微子 的流量 为主要 手段， 研究 这些极 端的天 体物理 过程。 但是 ，由 
于中 微子与 物质的 相互作 用截面 太小， 探 测中微 子非常 困难， 相当于 在整个 撒哈拉 
大 沙漠中 寻找一 粒沙子 。中 微子探 测器的 原理主 要是基 于中微 子与物 质的三 种相互 
作 用：① 中微子 与电子 的弹性 散射： vx+e~  ^  vx  +e~,(vx  =ve,v/u,vT) , 该反 应涉及 

交换 ZG 粒子， 对三味 中微子 都一样 敏感， 但一般 来说， 电子 型中微 子与电 子的散 
射截面 要比电 子与其 他两味 中微子 的散射 截面高 6 倍。 在 散射过 程中， 高能 中微子 
将能量 传递给 电子， 使 得电子 加速到 相对论 速度， 产生切 伦科夫 辐射； ② 中性流 
弱相互 作用， 涉 及交换 ZQ 粒子。 例如， 中微子 撞碎重 水中的 氘核： vx  +  2D^vx  + 
n  +  p。 该 过程产 生的中 子在重 水中被 热化， 然后再 被其他 原子核 吸收， 产 生高能 
的伽马 光子， 高 能光子 再散射 电子， 使 得电子 加速到 相对论 速度， 产 生切伦 科夫辐 
射； ③ 荷流 弱相互 作用， 涉 及交换 W* 粒子。 例如： ve+n^p  +  e~  ,  ve+p^n  +  e+  , 
+  n  ->  p  +  //'  ,  Vy  +  p  ->  n  +  //+  , 在这些 过程中 产生的 轻子如 果作相 对论性 运动， 
就会 产生切 伦科夫 辐射， 而被探 测到。 另外 ，下列 反应也 是荷流 弱相互 作用：  37C1  + 
ve^37Ar  +  e-,  71Ga  +  ve^71Ge  +  e-, 中微 子被原 子核吸 收之后 ，产 生的放 射性的 
元 素很容 易被探 测到。 

20 世纪 60 年代 晚期， 在 美国物 理学家 雷蒙德 •戴维 斯的领 导下， 美国 在南达 
科 他州一 个深达 1500 米的 金矿中 建造了  Homestake 探测器 ，装了  38 万升四 氯乙婦 
溶液， 用 于测量 太阳的 中微子 流量。 Homestake 探测 器每月 探测到 10 个放 射性的 
氩 元素， 与根据 标准太 阳模型 计算的 结果有 很大的 偏差， 探测 到的中 微子流 量大约 
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只 有理论 值的三 分之一 ，这 就是著 名的太 阳中微 子问题 。1990 年 GALLEX 和 SAGE 
实验， 通过 ve  +71Ga^e-  +71Ge 反 应探测 中微子 再一次 证明了 太阳中 微子的 丢失现 
象， 发现丢 失了约 50%。 1982 年， 日本 科学家 小柴昌 俊为了 探测粒 子物理 大统一 
理 论预言 的质子 衰变， 在一 个深达 1000 米的废 弃砷矿 中领导 建造了 神同探 测器。 
该 探测器 利用中 微子与 电子的 散射在 水中产 生的切 连科夫 辐射来 探测中 微子。 20 
世纪 90 年代， 神 冈探测 器经过 改造， 名为超 级神冈 探测器 (SuperK)， SuperK 装了 
2140 吨 纯水， 容量 扩大了 十倍。 2000 年 6 月， 超级神 冈精确 测量了 太阳中 微子的 
流量和 能谱， 证实 中微子 丢失了  45% (在 99.9% 的 置信度 上)。 太阳中 微子短 缺的问 
题可以 用唯象 的中微 子振荡 的理论 模型来 解释， 但前提 是必须 假设中 微子有 质量。 
1998 年， 超级 神冈探 测器通 过大气 中微子 观测， 首次 发现了 中微子 振荡的 确切证 
据， 表 明三种 中微子 是可以 相互转 换的， 为 解决太 阳中微 子问题 指明了 道路。 1999 
年， 超级 神冈探 测器开 始探测 地面加 速器产 生的中 微子， 研究中 微子振 荡现象 。该 
实验于 2004 年 完成， 结果探 测到了  112 个中 微子， 如果 不存在 中微子 振荡， 预期 
应 观测到 158 个中 微子， 进一 步证实 了中微 子振荡 现象。 1990 年 1 月， 加 拿大开 
始 建造萨 德伯里 中微子 探测器 (SNO)， SNO 建造 在地下 2 千米， 在直径 12 米的容 
器 里装了  1000 吨 重水。 SNO 可 以探测 3 种中 微子。 2001 年 6 月， SNO 发 布首次 
科学 结果， 探测 到了太 阳发出 的全部 三种中 微子， 证实 了太阳 中微子 在达到 地球途 
中发 生了相 互转换 种中微 子的总 流量与 标准太 阳模型 的预言 符合得 很好， 基本 
解决 了太阳 中微子 缺失的 问题。 目前， 中 国科学 家正在 计划利 用大亚 湾核反 应堆产 
生的中 微子， 进 行中微 子振荡 实验的 研究， 以便 精确测 量中微 子振荡 参数。 

1987 年 2 月 23 日， 在银河 系的邻 近星系 大麦哲 伦云中 发生了 超新星 1987A 的 
爆发。 在爆 发之前 的大约 3 个 小时， 地面 中微子 探测器 探测到 了来自 超新星 1987A 
的中 微子。 日本 的神冈 探测器 探测到 11 个反中 微子， 美国的 IBM 探测器 探测到 8 
个反中 微子， 前 苏联的 巴克衫 中微子 天文台 探测到 5 个反中 微子， 这 是人类 首次探 
测到 来自太 阳系以 外的中 微子， 在中 微子天 文学的 历史上 具有划 时代的 意义。 观测 
到来自 SN1987A 中 微子的 意义： 验证了 核坍缩 超新星 爆发的 图像， 超新星 爆发过 
程 中大约 发射约 1058 个中 微子； 通过不 同能量 的中微 子到达 地球的 时间， 得到了 
中 微子质 量的上 限约为 7 〜 16eV。 

2002 年， 雷蒙德 •戴 维斯和 小柴昌 俊因在 中微子 天文学 的开创 性贡献 而获得 
诺贝 尔物理 学奖。 

在早期 宇宙、 恒 星的内 部以及 超新星 爆发等 高温高 密的极 端天体 物理环 境下， 
中微子 过程非 常重要 ，甚至 占主导 地位， 是 研究中 微子物 理学的 理想实 验室。 例如， 
中 微子的 存在会 对宇宙 的能量 密度有 贡献， 影 响宇宙 的膨胀 速度， 从 而影响 宇宙轻 
元素的 合成。 通 过宇宙 早期的 核合成 理论的 研究和 宇宙原 初核氦 丰度的 观测， 得到 
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中微子 的代数 1.61  <iVv  <3.30 ， 对 给出了 严格的 限制。 在物 质为主 时期， 有质 
量中 微子将 改变物 质扰动 的功率 谱型， 特别 是抑制 扰动的 幅度。 最近， 结合 WMAP 
对 宇宙微 波背景 五年的 观测、 重子的 声速振 荡以及 la 型超 新星的 观测， 天 体物理 
学 家给出 了所有 种类中 微子总 质量的 上限为 0.61 电 子伏特 (95% 置信 度)， 同 时独立 
给出了 中 微子的 种类为 =  4.4  +  1.5  (68% 置信 度)。 

中 微子与 物质的 相互作 用在理 解天体 物理中 的高能 现象起 着非常 关键的 作用。 
这些高 能现象 主要包 括超新 星爆发 和伽马 射线暴 。超新 星爆发 在古代 就被观 测到并 
记录 下来， 但是， 核 坍缩超 新星爆 发的机 制目前 还很不 清楚。 不过， 可以肯 定是， 
中微子 在其中 起着决 定性的 作用。 1934 年， 巴 德和兹 威基提 出了中 子星形 成于大 
质量恒 星演化 晚期的 超新星 爆发过 程中。 中 子星的 引力结 合能比 核结合 能要大 10 
倍 之多， 其中 99% 的 引力结 合能以 中微子 的形式 释放。 天体 物理学 家猜测 核坍缩 
超新 星爆发 的基本 物理图 像是， 在大质 量恒星 演化的 晚期， 其 核区热 核反应 生成铁 
之后， 核反 应就停 止了。 铁 核进一 步坍缩 到原子 核密度 附近， 形成中 子星。 恒星外 
壳层 的物质 随后高 速下落 到不可 压缩的 中子星 表面， 反弹 形成向 外运动 的激波 ，从 
而 表现为 超新星 爆发。 这 就是所 谓的直 接爆发 机制。 科 尔盖特 (Colgate) 和怀特 
(White)  1966 年做 了第一 个超新 星爆发 的数值 模拟， 发 现在向 外运动 的激波 中由于 
存在核 解离和 中微子 辐射两 种耗能 过程， 导 致激波 在运行 10-20 毫秒 之后， 在半径 
100 〜 200 千米 处停止 下来， 直接爆 发机制 失效。 为了 复活停 下来的 激波， 延 迟爆发 
机制又 被提了 出来。 其 基本思 想是， 超新 星爆发 过程产 生的大 量中微 子一开 始被囚 
禁在 新生的 中子星 内部， 囚禁 的中微 子从中 子星内 部逃逸 的时标 为秒的 量级。 当中 
微 子逃逸 的出来 时候， 激波 的温度 已经下 降到核 解离和 中微子 过程冷 却不再 重要， 
这时 候逃逸 的中微 子的能 量将注 入激波 中去， 重新 驱动激 波向外 运动。 由于 新生中 
子星 内部的 对流增 强了中 微子的 辐射， 延迟 爆发机 制是否 有效， 只能 依赖于 二维或 
三维 的数值 模拟。 不幸 的是， 目前 很多数 值模拟 都得不 到超新 星成功 爆发的 结果。 
核坍缩 超新星 爆发的 物理机 制是天 体物理 中重大 的疑难 问题。 

宇宙中 还有另 一个剧 烈的爆 发现象 —— 伽 马射线 暴的物 理本质 目前我 们还很 
不 清楚。 有些 伽马射 线暴还 观测到 与超新 星是成 协的。 虽然火 球-激 波模型 在解释 
伽 马暴的 余辉辐 射方面 取得了 巨大的 成功， 但伽 马射线 暴的中 心能源 机制， 即火球 
是怎么 产生的 一直是 天体物 理中的 重大疑 难问题 之一。 一 种比较 流行的 思想是 ，伽 
马 暴的中 心能源 来自恒 星级黑 洞的超 吸积， 即所谓 的中微 子主导 的吸积 模型。 吸积 
物 质释放 的引力 能以中 微子 的形式 释放， 辐射的 正反中 微子碰 撞产生 正负电 子对， 
从 而形成 火球。 目 前还没 有一个 得到广 泛认可 的理论 模型。 

超新星 和伽马 射线暴 是宇宙 中最为 剧烈的 两个爆 发现象 。观 测还 表明两 者是成 
协的。 具有讽 刺意味 的是， 我们目 前还不 知道它 们爆发 的物理 本质。 理解中 微子与 
物质复 杂的相 互作用 可能是 解决这 两个天 体物理 中疑难 问题的 关键。 
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高 能天体 物理辐 射机制 中的几 个问题 

Several  Problems  on  the  Study  of  Radiation  Mechanisms  in 
High  Energy  Astrophysics 

对 于各类 高能天 体如伽 马爆， 类星体 和各种 活动星 系核， 超新星 爆发， 脉冲星 
等， 目前 用到的 最重要 的辐射 机制是 各种非 热辐射 机制， 如相 对论性 电子的 同步辐 
射， 逆 康普顿 散射， 曲率 辐射， 切 仑科夫 辐射； 以及 热电子 的回旋 辐射， 热 軔致辐 
射， 等等。 用 这些常 见辐射 机制探 讨高能 天体的 奥秘， 取得 了很大 成功。 但 也遇到 
一些新 麻烦， 还 有一些 是至今 无法解 决的老 困惑， 以 下仅举 三例： 

1. 伽 马爆早 期突发 伽马辐 射的起 源问题 

这是该 前沿领 域中最 重要的 待解难 题之一 。伽 马爆 是在宇 宙空间 中探测 到的突 
发性 爆发的 伽马射 线源， 其辐射 区域线 度仅约 10~100 千米。 典型的 持续爆 发时间 
仅为约 1 〜 100 秒， 而辐射 总能量 高达约 105(3〜1051 尔格。 这是 宇宙中 迄今测 到的最 
强， 最致 密的辐 射源。 按 照通行 的火球 模型， 其 能量来 自大质 量恒星 的引力 坍缩或 
者中 子星- 中子星 (或中 子星- 黑洞) 并 合过程 中强大 的引力 能释放 ，总量 高达约 1052 〜 
1053 尔格。 引力 能的主 要携带 者是中 微子。 强大 的中微 子压强 会造成 极端相 对论性 
物质 喷流。 间断而 不规则 喷发的 喷流， 其喷射 速度通 常彼此 不同。 当 后续喷 流速度 
超过 前面的 喷流， 就 产生追 尾碰撞 (快 波追慢 波)， 形成 “内 激波” （以 区别于 此后喷 
流与星 际介质 作用时 形成的 “ 外激波 ” ）。 “内 激波” 会 将喷流 的动能 部分地 转化为 
热能， 形成 大量热 相对论 电子。 相 对论电 子的同 步辐射 (或逆 康普顿 散射) 产生硬 X 
射线， 再 因多普 勒效应 将其推 移到沿 喷流方 向的高 能伽马 射线。 

然 而对于 这一模 型的质 疑从未 间断， 因 为它还 不能充 分解释 观测， 甚至 与观测 
矛盾。 例如： ①观测 要求， 辐射 机制应 当非常 高效， 才能解 释极强 大的突 发性伽 
马 辐射。 而 内激波 -同步 辐射模 型中， 有 复杂的 能量转 换链条 (引 力能释 放-中 微子- 
喷流- 内激波 -相对 论电子 -同步 辐射- 多普勒 增频) 。 每 一步的 转换效 率显然 都小于 
-(/7<1), 所以 ，要 最终达 到观测 的辐射 总能量 (约 105()〜1051 尔格) 并非 易事。 而且， 
用 如此复 杂的转 换假定 来说明 一个观 测事实 —— 伽 马暴， 是违背 “简 单性” 的科学 
审美观 要求的 。② 某些伽 马暴源 中观测 到可能 有偏振 (尽管 还有争 议)。 用内 激波模 
型很 难解释 偏振的 出现。 伴随 内激波 形成的 “ 混乱” 磁场， 其 中的同 步辐射 断无偏 
振 可言， 而 逆康普 顿散射 本身就 是非偏 振的。 ③该机 制很难 说明， 为什么 多数伽 
马暴 源具有 带拐点 (顶 点) 的 “折 断的” 幂 律谱形 (即 两段 式幂律 谱)。 特别难 理解的 
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是， 在 其低频 “ 上升” 段的幂 律谱竟 然如此 陡峭。 按同步 辐射， 低频 上升谱 (〜， ) 
虽 然可能 存在， 只是谱 很平， 谱指数 《彡1/3( 理 论上叫 “死线 ”）， 而 观测值 通常远 
大 于此。 （4) 观测上 还有一 个统计 规律， 叫做 “ 阿玛蒂 关系”  (Amati  relation) , 说 
的是伽 马暴的 “各向 同性” 伽马 辐射总 能量五 is 。(它 很 容易从 观测流 / 简单 地折算 
出来) 和 观测谱 拐点处 的光子 能量％ 之间 有非 常好的 统计相 关性， 即 Eis(Jocfp2。 在 
内激波 模型框 架内， 这一 关系至 今无法 理解。 看来， 找寻 新的， 高效 的伽马 波段的 
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图 1 观 测的伽 马暴的 光谱。 横 轴是以 keV 为单位 的光子 能量， 纵轴为 光子流 量[3]。 
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辐射 机制来 合理说 明早期 伽马辐 射的性 质很有 必要。 

2.  如何 解释类 星体和 其他活 动星系 核宽发 射线的 奇特观 测性质 

类星 体和其 他活动 星系核 (如 赛弗特 1 星系) 都观测 到很宽 的原子 (离 子) 发射 
线。 如果 谱线展 宽来自 多普勒 效应， 则 发光气 体云团 的速度 弥散竟 高达约 103 〜 104 
千米 / 秒。 宽线又 细分为 两大组 ，⑴ 高价电 离线如 NV1240A，CIV1549A，CIII]1909A 
等， （2) 中 性氢和 低价电 离线如 氢巴尔 末线， MgII2798A,  Fell 宽线 组等。 按照通 
行的 “光致 电离模 型”， 类 星体和 赛弗特 1 星系的 中央存 在一个 超大质 量黑洞 ，质 
量 高达约 106~109M@， 代 表太阳 质量。 大黑 洞吸积 产生中 央连续 谱辐射 ，从 
光学， 紫外线 直到软 X 射线。 连续 谱辐射 照射到 外围宽 发射线 区域的 各个云 团上， 
首先 造成气 体的光 致电离 。再 通过以 后的复 合-级 联过程 以及碰 撞激发 -退激 发过程 
(两者 都发生 在电离 气体中 自 由电子 与离子 之间) 产生发 射线。 可见发 射线的 辐射能 
量 实际由 连续谱 提供。 大量的 发射云 团在中 央大黑 洞的强 引力场 中做维 里运动 ，弥 
散速度 可达约 103 〜 104 千米 / 秒， 从而有 谱线的 多普勒 加宽。 该 模型合 理自然 ，又 
能 成功解 释宽线 成因， 得 到普遍 公认。 但 是有些 “ 奇特” 的观 测性质 至今不 能在该 
模型框 架内得 到合理 解释， 成了 老大难 问题。 例如 ： （1) 观测 显示， 不同宽 发射线 
有 微小的 红移差 (量 级仅为 AZ~10-3)o 甚 至小红 移差会 出现在 同一种 原子的 同一谱 
系中， 如氢的 巴尔末 系中各 条线之 间有红 移差。 对 大多数 样品， 线有最 大观测 
红 移值， 线 次之， 更 小等。 经典 理论无 法理解 这一红 移差。 无论是 多普勒 
红移， 引力 红移， 还是 由康普 顿散射 造成的 红移， 所有 经典红 移机制 只给出 一致性 
红移。 （2) 类星体 和活动 星系核 观测到 很陡的 “巴 尔末减 缩”。 把 线强 度规定 
为一， 则经典 的谱线 发射理 论给出 预期强 度比为 HalHpiHylHSIHs  =  2.5  : 1 :  0.50  : 
0.28:0.18。 而 类星体 的平均 观测比 很陡， 为 4.0:1:0.38:0.18:0.09。 赛 弗特星 系甚至 
更陡。 已经尝 试在经 典光致 电离模 型框架 内做各 种修正 (考 虑尘埃 吸收， 或 假定气 
体 对巴尔 末线光 学厚， 或增大 碰撞激 发机制 对产生 巴尔末 线发射 的贡献 等)。 所有 
这 些修正 固然能 使比值 变陡， 但 无法同 时拟合 观测比 7/a/i/ 夕和 夕， 顾此失 
彼。 对整个 巴尔末 观测比 序列， 至今 不能得 到令人 满意的 拟合。 （3) 最大难 题是光 
学 到紫外 波段的 “Fell 线 过量发 射”。 按照光 致电离 模型， 既使 观测的 光学， 紫外 (直 
到 X 射线) 连续 谱的总 能量全 部得到 利用， 也不能 产生如 此强的 Fell 线 发射， 此即 
著名的 “energy  budget  problem” （即 “能量 预算赤 字难题 ”）。 所有 “ 反常” 性 暗示， 
除去经 典复合 -级联 与碰撞 激发机 制外， 可能还 有其他 谱线发 射机制 在类星 体中运 
行。 寻 找新机 制来释 疑这些 “ 反常” 是 一个很 有意义 的研究 课题。 

3.  宇 宙中的 极高能 0>  lTeV  =  1012eV) 伽 马 射线的 起源和 性质 

很长时 间中， 人们 都是根 据光学 和射电 望远镜 这些地 基设备 探索宇 宙的。 随着 
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空间 技术的 发展， 天 文学家 终于冲 破了大 气层的 阻碍， 扩大 了观测 波段， 向 全波段 
天文学 (红 外， 紫外， X 射线， 伽马射 线天文 学等) 迈 进了一 大步。 深 化了我 们对宇 
宙的 认识。 然而 当今的 探测技 术只把 伽马射 线观测 波段延 伸到约 lOOGeV。 幸好天 
公 作美， 当光 子能量 更高， 达到 olOOGeV， 甚至达 到大于 ITeV (这 称为极 高能伽 
马射 线)， 令人 讨厌的 大气层 反而帮 了忙， 它本身 就成了 高能探 测器的 一部分 。这 
就 像利用 子弹在 大气中 穿过时 发出的 呼啸声 判断出 子弹存 在一样 ，极 高能伽 马光子 
穿 行大气 会产生 “ 簇射现 象”， 由此 推知其 存在。 “簇射 现象” 就是各 种地基 设备探 
测伽马 射线的 依据。 到目前 为止， 已 用地基 设备检 测到约 75 个 极高能 (s>lTeV) 伽 
马射 线的分 立源。 其中约 30% 是 活动星 系核， 另有约 30% 是超新 星遗迹 或脉冲 
星 星云， 外 加几个 X 射线 密近双 星及含 有大质 量星的 星团， 剩 下的约 30% 的分立 
源 目前还 未得到 认证。 此外 还发现 了散布 在我们 银河系 中的极 高能伽 马弥漫 辐射。 
但对 它们的 起源， 却 是疑问 重重。 首先要 回答两 个基本 问题： ①可 辐射极 高能伽 
马射 线的带 电粒子 (主 要是电 子)， 其动能 至少也 要有约 TeV 量级。 这 些粒子 是如何 
加速到 如此高 能的？ ② 这些粒 子又是 通过什 么机制 辐射出 极高能 伽马光 子的？ 

对此 已有初 步答案 。对 于问题 ① ，普遍 认为， 主 要是靠 激波来 完成粒 子加速 (特 
别 是对质 子或电 子)。 当物质 超声速 地撞入 周边介 质时， 就形成 激波。 普遍 认为， 
它是 产生粒 子加速 的非常 有效的 机制。 宇 宙中激 波无处 不在。 例如， 星团中 几个大 
质量恒 星发出 的 高速星 风彼此 碰撞时 就产生 激波; 超新 星爆发 时产生 的膨胀 包层超 
声 速地扫 过周边 介质时 也产生 激波； 另外， 超新 星爆发 后形成 的高速 自转的 磁中子 
星 (即 脉冲 星)， 其表 面的感 应电场 极强， 会将电 子加速 至极高 能量并 脱离中 子星表 
面， 形成相 对论电 子风并 辐射高 能伽马 射线； 如果 该中子 星恰处 于密近 双星系 统中， 
则其 相对论 电子风 又会和 大质量 伴星发 出的星 风碰撞 产生激 波等。 特别 要提到 ，对 
于目 前数目 众多的 TeV 伽 马射线 分立源 —— 类星体 及其他 活动星 系核， 也 同样是 
由于其 中的超 大质量 黑洞吸 积造成 的高速 喷流形 成激波 ，产生 了大量 高能电 子和质 
子 (以及 其他粒 子)。 关于问 题②， 即极 高能辐 射机制 问题， 普 遍认为 主要有 两种： 
其 一是逆 康普顿 散射， 当大于 ITeV 的 极 高能电 子穿过 某一低 频场时 (例 如， 宇宙 
3K 微波 背景 辐射； 弥 漫宇宙 的红外 背景场 等)， 它会散 射低频 光子而 产生极 高频光 
子， 能量 完全可 以达到 TeV 量级。 另一 机制是 借助宇 宙线中 极端相 对论质 子穿过 
等离 子体时 (宇 宙中广 泛分布 着等离 子体) 产生 的质子 -质子 碰撞。 这 一强相 互作用 
会产生 71°,^ 等 介子， / 的快 速衰变 也会产 生极高 能伽马 光子。 

但这只 算是原 则性的 “粗 线条答 案”， 辐 射的细 节问题 却很不 清楚。 就 以已知 
的 TeV 伽 马射线 分立源 -活动 星系核 而言， 发 射区域 在其中 的准确 位置， 其 几何形 
状等， 现在都 完全不 清楚。 再如还 探测到 一些分 立源， 它们 只辐射 TeV 伽马 射线， 
完 全没有 红外， 可 见光， 紫 外直至 X 射线 的辐射 相伴。 是什 么奇特 的辐射 机制具 
有这 么好的 “单色 性”， 也是目 前的辐 射理论 难以回 答的。 值 得一提 的是， 还有人 
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建议， 观测的 TeV 伽马 射线可 能和暗 物质有 关联。 宇 宙中存 在的暗 物质是 普通物 
质 总质量 的五、 六倍。 暗 物质几 乎不和 普通物 质相互 作用， 所 以极难 检测。 但人们 
推想， 它是否 也和普 通物质 一样， 会出 现正反 暗物质 粒子的 湮灭， 从 而产生 极高能 
伽马 射线？ 那么 暗物质 的存在 就成为 可检测 的了。 只要 暗物质 粒子质 量够大 (对此 
目前没 有任何 理论限 制)， 则 湮灭产 生的伽 马射线 就有可 能落在 TeV 波段。 这无疑 
也是辐 射理论 应该探 讨的新 课题。 
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太阳 系起源 

Origin  of  the  Solar  System 


1. 引言 

太阳 系是由 太阳、 八颗 行星、 多颗矮 行星、 160 多颗 卫星、 众多 小行星 和彗星 
及行 星际物 质组成 的天体 系统。 除 了太阳 属于有 自身热 核反应 能源的 恒星大 类的天 
体外， 因 行星是 太阳系 的主要 成员而 称为我 们的行 星系。 太阳 系起源 是天体 演化的 
首要 问题， 研究太 阳系的 行星等 成员从 何时、 由什 么形态 物质、 经什 么方式 和过程 
形 成的以 及如何 导致各 种特征 及各成 员之间 的差别 。研 究地球 的起源 有更重 要的科 
学 和实际 意义。 

1644 年 笛卡儿 (R.Descates) 在 《哲学 原理》 中 提出祸 流说， 认为 在太初 混纯中 
出 现涡流 而形成 太阳、 行星和 卫星。 1745 年， 布丰 (G.LL.Buffon) 提 出第一 个灾变 
说， 认为一 颗彗星 撞出的 太阳物 质形成 行星。 这两 个假说 虽然科 学价值 不大， 但向 
上 帝创世 观提出 挑战， 有启蒙 作用。 真正 在僵化 自然观 上打开 第一个 缺口的 是康德 
(L.Kant) 和拉 普拉斯 (P.S 丄 aplace) 分别于 1755 年和 1796 年各自 独立地 提出星 云说， 
都认 为太阳 系由同 一个原 始星云 (也称 为太阳 星云) 形 成的， 在中 心形成 太阳， 外部 
物质 (康 德认为 是弥漫 物质， 拉 普拉斯 认为是 转动的 气体星 云盘) 形成行 星系。 由于 
它们 无法解 释太阳 系角动 量分布 (占 太阳系 总质量 99% 以上的 太阳， 其角动 量小于 
1%),  19 世 纪末到 20 世纪 初提出 多种灾 变说， 认为走 近的恒 星引起 太阳的 潮而分 
出 物质， 或凝为 固体星 子再聚 成行星 (T.C. Chamberlin、 F.  R.Moulton 的星子 说)； 或 
断开几 团而聚 为行星 (J.H.Jeans 的“ 潮沙说 ”); H.Jefireys 甚至认 为恒星 撞出太 阳物质 
而形成 行星。 虽然 走近恒 星赋予 太阳分 出物质 (因 而行 星的) 角 动量， 但受到 分出过 
程 不够有 效且分 出的热 物质易 扩散而 难聚成 行星的 批评， 随之 再兴星 云说， 
C.F.Weizsacker 的“ 漩渦 说”认 为星云 盘形成 漩渦规 则排列 而形成 行星； G.P.Kuiper 
的“原 行星说 ”认为 星云盘 中先形 成巨大 的气体 原行星 ，再 失去 外部气 体而演 变为行 
星。 O.IO.mNmflT 的“ 限星说 ”认为 太阳从 它经过 的星际 云浮获 物质， 凝 为陨星 ，再 
聚成 行星和 卫星。 

由于 以前只 直接观 测到唯 一的太 阳-行 星系， 且 了解到 的是其 现状， 缺 乏其早 
期 信息， 因此 探讨形 成过程 是极困 难的。 采 用两种 途径： 一是 从太阳 系现有 资料来 
逆 推过去 的形成 过程； 二 是借鉴 恒星形 成的观 测研究 来推断 太阳的 形成环 境和过 
程， 行 星系是 此过程 的伴生 品或副 产品。 20 世纪 60 年代 以来， 随着 航天探 测和天 


.  786  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


文 观测及 理论的 发展， 太 阳系起 源研究 越来越 活跃， 新 学说综 合很多 资料， 不仅论 
述 两个基 本问题 —— 行 星的物 质来源 和形成 方式， 而且定 量地阐 明以下 问题： 原始 
星云 或行星 物质的 特性； 原行星 或星子 的形成 过程； 类 地行星 (水 星、 金星、 地球、 
火 星)、 类 木行星 (木 星、 土星、 天 王星、 海 王星) 的形成 过程， 及 它们在 大小、 质量、 
密 度上的 差别； 行星 轨道运 动的同 向性、 近圆 性和共 面性； 太阳系 角动量 分布； 行 
星 自转； 行 星的距 离规律 (提 丢斯一 波得定 则)； 卫星及 环系的 形成； 小行星 和彗星 
的 形成； 地 (球) 月 (球) 系 起源。 流行的 新星云 说中， A.G.W.Cameron 认为星 云质量 
较大 (约 2  M0),V.S.Safronov、 C.Hayashi、 A.J.R.Prentice、 戴文 赛等认 为星云 质量较 
小 (小于 1.2  M0)。 M.M.Woolfson 的俘 获说和 阿尔文 (H.Alfven) 的电磁 说也都 各具特 
色。 尤其是 近十多 年来， 观 测到很 多年轻 恒星有 “ 原行星 盘”， 寻找到 400 多恒星 
有自 己的行 星系， 以及 陨石分 析和飞 船探测 太阳系 天体， 基于 这些新 资料和 有关的 
各种 理论， 不 断地取 得一些 问题的 突破， 并用计 算机数 值模拟 来改善 太阳- 行星系 
及 恒星- 行星系 的形成 模型。 

2. 太 阳系形 成的标 准模型 

综合 现代的 研究， 多 采用星 云说的 “ 太阳系 形成的 标准模 型”， 形成的 过程大 
致示 意于图 1。 

(1) 太 阳星云 

根 据恒星 的观测 研究， 普 遍认为 太阳星 云来自 星际分 子云的 一个密 集云核 ，一 
开 始就有 自转， 自吸引 收缩， 中心部 分聚集 为原恒 星-原 太阳， 外 部物质 形成星 
云盘。 

陨石中 “ 富贵钙 铝包体 (CAIs)” 是太阳 星云最 内区的 最古遗 留物， 从其 放射性 
同位素 测定出 年龄为 45.72 亿年， 常取它 为太阳 系的标 准开始 时间。 

太 阳系外 围太阳 星云的 质量一 般从现 在太阳 系所有 天体的 总质量 (约 1.002  M0) 再 
加上太 阳早期 的强太 阳风及 星云盘 逃离出 太阳系 的物质 质量来 估计， 各研究 者估计 
的 结果不 一 ' , 一 '般 估计星 盘质 量小于 0.2  Mq。 现在 常米用 林忠四 郎的最 小质量 
星云盘 (MMSN), 其密 度径向 分布， I(R)  -  (.R/10AU)-1 5  g/cm30 作为 参考， 金牛 T 
型星的 原行星 盘典型 质量为 0.01  Mq, 面密度 r(i?)=0.8x(i?/100AUr15, 半径约 
1000AU。 太阳系 外围的 奥尔特 彗星云 半径到 10 万 AU, 弓 I 力 (“希 尔”) 范围约 23 万 
AU, 原始星 云的半 径起初 可能有 10 多万 AU， 但物质 向中心 自由下 落而主 要密集 
在几百 AU 范 围内。 

太阳星 云的初 始角动 量应大 于太阳 系现在 角动量 (3.155><105<)CGS 单 位)， 但不 
会超过 1053CGS 单位， 否则会 形成双 (恒) 星而不 是单一 太阳。 它来自 星际分 子云内 
部 大尺度 随机的 湍流运 动而可 能就是 今天太 阳系角 动量矢 量方向 。在 太阳星 云演化 
为太 阳和星 云盘及 星云盘 形成行 星的过 程中， 发生 角动量 转移， 磁 制动、 湍 流黏滞 
和 对流等 机制都 可能起 作用， 包括 把角动 量转移 到太阳 系外， 但各阶 段具体 情况还 
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图 1 太阳 系的形 成过程 (示意 图)。 


待 进一步 研究。 

年轻恒 星的高 分辨观 测显示 其原行 星盘相 当普遍 地有环 和螺旋 结构以 及引力 
不稳 定性， 太阳 星云的 星云盘 演化也 可能发 生类似 情况。 现在 研究星 云盘较 多的是 
薄盘 模型， 也有星 云盘的 三维结 构研究 包括多 种物理 的和化 学的复 杂过程 ，图 2 
是一 例。 

(2) 行星 的形成 

行星 形成过 程分为 四个阶 段：① 星云盘 中的固 体颗粒 聚集和 沉降； ② 在薄 
的 中面， 由尘 (冰) 颗 粒形成 星子； ③ 星 子吸积 形成行 星胎； ④ 最后 行星胎 巨撞击 
而 聚集形 成类地 行星， 类 木行星 还吸积 大量气 体并坍 缩为它 们的中 层和外 层以及 
大气。 

星云盘 基本是 宇宙丰 度的， 由气体 和尘埃 组成， 虽 然固体 颗粒不 是主要 组分， 
但它们 是行星 的基本 “ 建造砖 块”。 从固态 颗粒聚 集形成 星子， 再聚 集为行 星体是 
涉及很 多因素 的复杂 过程， 近些 年来， 实验 模拟， 理论 模型和 原行星 盘的多 种观测 
取得新 进展。 
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星 云盘中 面的密 度大， 局部 颗粒团 可以满 足引力 不稳定 判据而 自吸引 坍缩， 形 
成 1 〜 10km 大 的固体 星子。 星子受 气体影 响小， 漂 移慢， 由于 有足够 引力场 而更有 
效 的吸积 增长。 然而， 固体颗 粒是开 普勒速 度的， 层间 的速度 差产生 湍流， 搅混颗 
粒层， 一直到 沉降与 湍流达 平衡， 这就 妨碍颗 粒密度 增大到 发生引 力不稳 定性。 但 
是， 实际 上半数 的年轻 恒星有 尘埃碎 屑盘， 说 明发生 了星子 增长。 

当星 子达千 米以上 ，它们 之间的 引力作 用就重 要了。 它们碰 撞而结 合为大 星子， 
使轨道 变圆。 长程引 力相互 作用导 致动能 (动 力学 “ 摩擦” （dynamical  friction)) 和角 
动量 (黏 滞搅拌 (viscous  stirring)) 的交 换与再 分配。 从星 子到原 行星或 行星胎 的增长 
过程也 是很复 杂的。 类 地行星 形成于 星云盘 内区， 大星 子吸积 相遇的 固态物 质而增 
长， 先 是较缓 慢而有 序的。 随后， 由于小 星子相 遇而变 为偏心 的倾斜 轨道， 更易接 
近大星 子而被 吸积， 大星子 “迅猛 增长” 为行 星胎。 随 着行星 胎迅猛 生长， 周围可 


星 云盘中 的初始 固体颗 粒很小 (约 1 微 米)。 颗粒碰 撞结合 而形成 到几厘 米的聚 
合体。 在太 阳引力 的垂直 (盘 面) 分 量和盘 物质的 引力作 用下， 尘 (冰) 颗粒向 盘的中 
面 沉降。 同时， 颗 粒之间 碰撞可 以结合 为较大 颗粒， 即颗粒 “ 吸积” 而 增长。 于是， 
尘 颗粒边 沉降、 边 增长， 在盘中 面附近 形成密 度大的 “尘 (冰) 层”。 颗粒 很快地 (在 
1AU 处约 100 〜 1000 年) 增 长到米 大小。 但是， 由 于它们 跟小颗 粒高速 碰撞， 漂移 
到达 很热的 内区就 蒸发而 消失， 进一 步增长 却遇到 困难， 成为 “ 米大小 障碍” 的未 
决 困难。 
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吸积 的物质 减少， 胎的生 长逐渐 减缓。 但是， 当 行星胎 的质量 生长到 典型星 子的千 
倍， 它的引 力摄动 就更重 要了。 于是， 行星 胎进入 “ 寡头” 混 沌撞击 生长。 结果， 
邻近行 星胎在 径向的 间距变 规则， 各自吸 积尽其 “供 养带” 的固态 物质。 大 的行星 
胎显 著地扰 动附近 气体， 形成螺 旋波。 在 一个行 星胎及 其螺旋 波之间 的引力 相互作 
用使 角动量 转移， 净 结果是 行星胎 损失角 动量而 向太阳 迁移。 最 后是混 沌增长 —— 由巨 
撞击 和继续 吸积星 子而增 长为类 地行星 。近 十年来 ，一些 数值模 拟得到 行星的 质量、 
自转角 动量、 轨 道性质 方面的 相似结 果：① 类 地行星 的质量 和轨道 半长径 跟实际 
情况 相似； ② 轨道偏 心率和 倾角略 大于实 际值； ③ 自转由 最后的 几次大 撞击决 
定； ④ 行星 形成的 时标为 100 〜 600My， 跟放 射元素 测定结 果基本 符合。 因此 ，类 
似 于地球 和金星 的行星 是“寡 头”撞 击生长 的必然 结果， 而火星 似乎是 遗留的 寡头。 
地 球和金 星的近 圆轨道 需要额 外的阻 尼机制 ，残 余气体 盘所施 动力学 摩擦或 引力拖 
曳是 很好的 候选。 跟 气体的 其他相 互作用 驱使火 星或更 大行星 的轨道 (迁 移) 变小。 

在 20 世纪 70 年 代提出 月球起 源的撞 击模型 ，到 1984 年 才引起 重视， 近 年来， 
新的撞 击模型 在很多 关键问 题上取 得重要 进展， 特别是 动力学 模型跟 地球和 月球的 
化 学和物 理协调 一致。 新 的模拟 表明， 在地球 形成的 晚期， 有 一个约 0.1 〜 0.15 
的行星 胎斜撞 地球， 抛出 的物质 很快聚 集形成 月球。 

类 木行星 形成的 早期阶 段跟类 地行星 相似， 从星子 开始， 随之， 迅猛和 “ 寡头” 
生长。 但因 “供 养带” 宽和温 度低， 水和 其他冰 凝结， 更多固 态物质 来形成 大的行 
星胎 —— 星核， 更有效 地吸积 气体， 仍致 大大超 过原来 质量， 并坍缩 为中层 和外层 
及 大气。 数 值模拟 表明， 在 100 〜 500My 就 可以形 成木星 质量的 行星。 

但是， 一 般标准 模型计 算出的 天王星 和海王 星的形 成时间 却超过 太阳系 年龄， 
显然不 合理。 P.Goldreich 等 提出， 在它 们形成 的寡头 阶段， 星子高 速撞碎 为大量 
lkm 以下的 碎块， 吸积 增长更 有效， 甚至 lMy 就 可以形 成天王 星和海 王星。 

(3) 矮 行星、 小 行星、 彗星 和卫星 的形成 

矮行 星可以 看作最 大的小 行星或 彗星， 因而 有同样 的形成 过程。 

小行星 是行星 形成过 程的半 成品。 星云盘 的温度 分布决 定了木 星区发 生冰凝 
聚， 而 小行星 区的冰 不完全 凝聚， 因为木 星区的 固态原 料多， 形成的 初始星 子就较 
大且生 长快。 这些星 子之间 的引力 摄动使 得部分 大星子 的轨道 变为穿 过小行 星区， 
吸积 而带走 小行星 区的物 质及小 星子。 于是， 小行 星区的 原料减 少了， 使得 星子生 
长 停顿在 半成品 状态， 不能 形成大 行星， 而 仅残留 下半成 品的小 行星。 穿过 小行星 
区的大 星子也 摄动那 里的小 行星而 使它们 的轨道 变为多 样化， 更容易 发生相 互碰撞 
而 碎裂成 小的小 行星及 陨石。 

彗 星是星 云盘外 区形成 的残存 冰星子 ，它们 因受外 行星的 引力摄 动而进 入太阳 
系 边缘的 奥尔特 彗星云 ，后 来又受 走过恒 星的引 力摄动 而改变 轨道再 进入到 内太阳 
系； 另 一些冰 星子留 在冥王 星轨道 外的柯 伊伯彗 星带。 
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冥王星 的情况 特殊。 它 可能是 海王星 形成区 的原来 残余大 星子， 因受另 一个大 
星 子对心 撞击而 改变到 现在的 轨道， 其卫 星可能 是撞击 的碎块 聚集形 成的。 


卫星 也由星 子聚集 形成。 木星和 土星吸 积气体 而形成 气壳， 后来 吸积的 星子因 
受 气壳的 阻尼， 在 气壳内 形成转 动的星 子盘， 聚集形 成规则 卫星。 当 气壳质 量随吸 
积而变 得越来 越大， 就 会自吸 引坍缩 到行星 核上。 在行 星的洛 希限范 围内的 物质受 
行星 引潮作 用大， 不能 聚集成 卫星， 而成为 小质点 的行星 环系。 不规 则卫星 可能是 
行星 后来俘 获的大 星子。 海王星 的卫星 和环系 可能也 是同样 过程形 成的， 但 海卫一 
可能俘 获的。 天 王星的 卫星和 环系可 能是晚 期大星 子掠撞 其表面 抛出的 物质形 成的。 

3. 研究前 景展望 

虽然 现在对 太阳系 起源已 有了公 认的标 准模型 ，但 大多是 薄的星 云盘二 维模拟 
结果， 三 维模拟 更复杂 困难。 而且， 仍有 人继续 星云盘 质量较 大而由 引力不 稳定性 
形成 大的原 行星、 再 演化为 行星的 研究。 就是标 准模型 的各种 模拟也 在具体 过程和 
情节上 有一些 疑难未 解决。 例如： 从星际 云祖传 下来怎 样的化 学同位 素不均 匀性及 
原始 星云中 的异常 分布， 非 平衡的 气相及 气相- 颗粒的 反应率 及分馏 效应， 星云盘 
各区域 形成怎 样的形 态和结 构的凝 聚物， 颗 粒如何 聚集成 星子， 年轻 太阳与 星云盘 
的相互 作用， 盘中物 质和角 动量实 际转移 过程， 盘中发 生怎样 的不稳 定性， 星子怎 
样 聚集成 行星， 各行 星形成 的先后 及所用 时间， 行星如 何吸积 气体， 小行星 区为何 
未 形成大 行星， 柯伊 伯带天 体的性 质和起 源等。 为解 决这些 疑难， 一 方面需 要新的 
观测 资料； 另一方 面需综 合和发 展现有 理论。 太阳 系起源 是当前 热门研 究领域 ，正 
汇聚多 学科学 者共同 探讨， 可 望取得 太阳型 恒星及 其行星 系的新 资料， 在陨 石等样 
品的分 析研究 上得出 更多新 结果， 行星 科学的 研究有 更大的 发展， 太 阳系的 空间新 
探测 带来新 信息， 综合大 量有关 资料作 为约束 条件， 将 动力学 和化学 演化等 理论紧 
密结合 起来， 以及进 行模拟 实验， 解 决现存 疑难， 同时 跟研究 其他恒 星-行 星系的 
形成相 联系， 使 这一领 域研究 继续做 出新的 突破。 
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太阳 系早期 的短寿 期放射 性核素 

The  Origin  of  Short-Lived  Radionuclides  in  the  Early  Solar  System 

短寿 期放射 性核素 (short-lived  radionuclides) 是指半 衰期在 1 亿年以 内的放 
射性同 位素。 像 26A1 (半 衰期 r1/2  =  0.7 百 万年) 和 41Ca(r1/2  =  o.i 百万年 )。 由于其 
半衰期 相对于 太阳系 的年龄 (45.6 亿年) 来说 很短， 这些 核素在 太阳系 漫长的 演化过 
程中早 已衰变 完毕， 现 已不复 存在， 所 以这些 核素又 称为灭 绝核素 (extinct 
radionuclides) o 但 是有很 多证据 表明， 太阳系 早期存 在大量 的短寿 期放射 性核素 
(表 1)， 这些证 据大多 保留在 原始的 球粒陨 石中。 因 为陨石 的母体 (小 行星) 体积较 
小 (小于 几百千 米)， 自形 成以来 没有发 生剧烈 的地质 变化， 较 完整地 保存了 太阳系 
早期的 历史。 


表 1 太阳系 早期存 在的各 种短寿 期放射 性核素 以及初 始丰度 


核素 

衰 变产物 

半衰期 (百 万年） 

初 始丰度 

41Ca 

41k 

0.1 

41Ca/40Ca^  1.5X10  8 

26A1 

26Mg 

0.7 

26A1/27A1 〜 5X1(T5 

60Fe 

60Ni 

1.5 

60Fe/56Fe 〜 2X1(TS 

10Be 

ioB 

1.5 

10Be/9Be 〜 9X10  一 4 

53Mn 

53Cr 

3.7 

53Mn/55Mn«=0. 9-4.4  X  10— 5 

107pd 

107Ag 

6.5 

107Pd/1QSPd  〜 4.5XHT5 

182Hf 

182W 

9 

i82Hf/i8oHf5532X10-4 

129j 

129Xe 

15.7 

129I/127I«=1X10*4 

244Pu 

a,  SF* 

82 

244Pu/23SU〜7X10— 3 

*SF: 自发裂 变产物 （spontaneous  fission  products)。 


早在 1976 年， 华 裔学者 李太枫 (Lee  Typhoon) 与加 州理工 学院的 Wasserburg 
教授 首次报 道了太 阳系早 期短寿 期放射 性核素 26A1 的证据 [1]。 他们 在研究 Allende 
碳质 球粒限 石时 发现， 该卩员 石中的 富轉富 招包体 (Ca，Al-rich  inclusions, 简称 CAIs) 
含有 26Mg 正 异常， 并且 26Mg 正异常 的富集 程度与 Al/Mg 比值 成正比 ^  26A1 的衰 
变 产物是 26Mg。 26Mg 正 异常表 明矿物 在形成 时含有 26A1， 此后 26A1 衰变为 26Mg， 
而使矿 物呈现 26Mg 正 异常。 由此推 算出， CAIs 在形 成时的 26A1/27A1 初 始值为 
5xl(H。 人们很 快发现 ，不同 球粒陨 石中的 CAIs 大 多含有 26Mg 正异常 ，其 26A1/27A1 
初始 值则为 5xl0-5, 这个 值也是 在太阳 系物质 中所能 测到的 最大值 [2]。 
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富 隹丐富 招包体 (CAIs) 是毫米 到厘米 大小的 矿物集 合体， 主要由 高温难 溶矿物 
(refractory  minerals) 组成。 CAIs 大 多出现 在碳质 球粒卩 员石中 ，普通 球粒限 石 (ordinary 
chondrites) 和顽 火辉石 球粒限 石 (enstatite  chondrites) 的含量 较小。 一般 认为， CAIs 
是 太阳系 中最早 形成的 物体。 第一， 其年龄 最古老 (45.67 亿 年)； 第二， CAIs 含有 
多种 短寿期 放射性 核素并 且含量 最高； 第与， 其 矿物多 为高温 难熔， 它们将 首先从 
高 温气体 中凝聚 出来。 

天文观 测也证 实银河 系星际 介质中 存在大 量短寿 期放射 性核素 26A1(2~5 个太 
阳质 量)。 1984 年， Mahoney 等 [3] 用 HEAO  3 空间 卫星的 7 射线 谱仪， 首次 在银河 
系发现 26A1 衰 变时释 放出的 7 谱线 (1.8MeV)。 他 们估计 银河系 星际介 质中的 
26A1/27A1 为约 1><10_5。 这个比 值远远 低于太 阳系的 初始值 (the  canonical  value)。 观 
测结果 引起了 人们的 疑问， 为什么 太阳原 始星云 经过数 千万年 的演化 发展， 其 26A1 
的丰 度不减 反增。 

目 前有两 种不同 的理论 解释太 阳系早 期短寿 期放射 性核素 的起源 。一种 理论认 
为， 这 些核素 是恒星 内部核 反应的 产物， 然后 由星风 (stellarwinds) 注 入原太 阳分子 
云 (the  protosolar  cloud), 并 与分子 云中的 物质相 混合。 星风产 生的激 波诱发 分子云 
核的 坍缩而 形成原 太阳， 由于分 子云核 坍缩的 过程时 间较短 (10 万年左 右)， 这些核 
素并没 有衰变 完毕， 很多短 寿期放 射性核 素仍以 较高的 丰度出 现在太 阳系早 期产物 
中。 另一种 理论则 认为， 短寿 期放射 性核素 是高能 粒子与 原太阳 分子云 (the 
protosolar  cloud) 或太 阳星云 (the  solar  nebula) 中的气 体和尘 埃相互 作用的 产物。 

恒星 成因理 论主要 有两个 方面， 一是 天体物 理理论 计算， 另一方 面来自 实验室 
恒星 尘埃的 同位素 分析。 理 论研究 表明， 短寿期 放射性 核素可 形成于 几种不 同的恒 
星 环境下 ，如： AGB  星 (asymptotic  giant  branch  stars),  WR  星 (Wolf-Ray et  stars) 和 
II 型 超新星 (Type  II  supernova)。 AGB 星是 晚年期 恒星， 此 时的恒 星已完 成氦燃 
烧核 反应， 体积开 始增大 而成为 巨星。 Wasserburg 等 [4] 计算 了短寿 期放射 性核素 
在 AGB 星中的 产率， 发现 26A1、 41Ca、 6()Fe 和 107Pd 能与 陨石中 观察的 结果相 吻合， 
但是 AGB 星不 能产生 iaBe 和 53Mn。 WR 星是 大质量 的恒星 (大于 25  Mg), 它在演 
化 过程中 丢失了 大部分 的质量 (mass-lossing) 而形成 强劲的 星风。 WR 星能产 生适量 
的 26A1、 41Ca 和 1G7Pd， 6QFe 的产率 偏低， 而1 ^Be 和 53Mn 则不 能形成 [5]。 II 型超新 
星也 能产生 26A1、 41Ca、 6GFe 和 53Mn， 但是 26A1 的产率 相对偏 低[6]。 

高 能粒子 辐射也 能产生 短寿期 放射性 核素。 原太阳 分子云 (the  protosolar  cloud) 
或太 阳星云 (the  solar  nebula) 中的气 体和尘 埃在宇 宙射线 (cosmic  rays) 或高 能粒子 
(solar  energetic  particles) 的辐 射下， 可以 产生多 种短寿 期放射 性核素 ，如：  26Al、41Ca、 
53Mn 和 1()Bem。 特别是 lf)Be， 这 个核素 是不能 在恒星 内部合 成的， 但它却 出现在 
太 阳系早 期产物 CAIs 中[8]。 这 一发现 为辐射 理论提 供了强 有力的 证据。 高 能粒子 
辐 射理论 也有局 限性， 理 论计算 表明， 在一 定条件 下产生 适量的 26A1 同时 会产生 
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过 量的其 他短寿 期放射 性核素 。最 新的理 论模式 考虑特 殊的物 体结构 可以克 服这个 
困难 [9]。 但是， 高能 粒子辐 射却不 能产生 61)Fe 核素。 

太阳系 早期的 短寿期 放射性 核素是 如何形 成的？ 它们在 太阳系 形成和 演化过 
程 中起到 了什么 作用？ 这些 问题还 有待于 人们继 续深入 研究。 
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巨行 星形成 机制： 核吸 积还是 引力不 稳定？ 

The  Formation  of  Giants :  Core  Accretion  or  Gravitational  Instability? 

1 .背景 

“ 行星是 如何形 成的？  ”这一 句古老 的提问 已经成 为现代 行星科 学的核 心问题 
之一。 早在 17 世纪， 笛卡儿 首先提 出了他 对太阳 和地球 形成的 猜想。 他认 为太阳 
和地球 是由一 系列的 漩涡形 成的， 而 形成太 阳的漩 涡最大 并且位 于中心 位置。 几十 
年后， 牛 顿和康 德分别 从数学 和物理 两个方 面发展 了这一 猜想， 他们 认为原 始的气 
体 星云通 过旋转 形成气 体盘， 太阳位 于气体 盘的中 心而行 星就在 气体盘 上形成 。到 
了  18 世 纪初， 拉普拉 斯完善 了前人 的星云 理论并 推广到 太阳以 外的其 他恒星 。由 
于当 时观测 手段的 限制， 拉普 拉斯的 星云理 论很大 一部分 还停留 在猜想 层面上 。而 
在今天 ，其理 论中行 星系统 由原始 恒星星 云演化 而来的 本质思 想已经 被广泛 地接受 
了。 太阳系 外行星 系统的 发现， 为 行星形 成研究 提供了 更多的 样本。 到目前 为止所 
发 现的约 400 颗太 阳系外 行星在 质量、 周期 、偏 心率等 各方面 都呈现 出复杂 的多样 
性， 这 暗示着 它们更 为复杂 的形成 过程。 如何 从气体 分子、 极 小的固 体颗粒 演化到 
行星， 特 别是巨 行星， 成为 现代天 文学中 的难题 之一。 

谈到行 星形成 机制就 不得不 先明确 行星的 分类。 现代行 星形成 理论将 行星分 
为 H 大类： 第一 类称为 固体行 星或岩 石行星 (rock  planet)。 这 类行星 的质量 一般在 
十 几个地 球质量 以下。 其表面 由岩石 覆盖， 内部 有一个 铁或其 他重元 素形成 的核， 
核的 质量占 到整个 行星的 30% 〜 50%。 如 地球， 火星 等都属 于这类 行星。 第 二类称 
为气体 巨行星 (gas  giant) o 这 类行星 的质量 很大， 在一 到十几 个木星 质量左 右甚至 
更高。 它 们主要 由气态 和液态 的氢、 二氧 化碳、 甲烷等 构成。 在其内 部存在 一个较 
小 的重元 素核， 一般 占行星 质量的 10% 以下。 太阳 系中的 土星、 木 星都属 于此类 
行星。 最 后一类 称为冰 巨行星 (ice  giant)。 这类行 星的质 量相较 与气体 巨行星 略小， 
在几十 个到上 百个地 球质量 之间。 它 们气体 巨行星 相似， 主要 由液态 或固态 的氢、 
甲烷 和氨等 组成。 其内 部的重 元素核 所占比 例相对 较大， 通常达 到行星 质量的 
10% 〜 20%。 气 体巨行 星和冰 巨行星 的性质 类似， 它们 的形成 过程也 很可能 相同， 
只 是因为 所处环 境的温 度差异 而造成 它们性 质上的 区别。 因此， 有时 会将这 两类行 
星都 称为巨 行星 (giant  planet)。 

行星所 表现出 来的巨 大差异 源于他 们迥异 的形成 过程。 第一 类岩石 行星， 一般 
认为 是通过 星子生 长而形 成的： 原始星 云在坍 缩形成 恒星的 同时， 在 离心力 和重力 
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的作 用下会 逐渐在 原恒星 周围形 成盘状 结构， 我 们称之 为原恒 星盘。 此时原 恒星盘 
主 要由气 体和微 米量级 的固体 微粒所 构成。 由于气 体阻尼 和恒星 引力的 作用， 固体 
微粒会 在气体 盘中间 平面上 沉积， 形成 固体颗 粒层或 称为尘 埃盘。 尘 埃盘中 的颗粒 
通过 碰撞、 凝 聚而形 成大的 星子， 尺度从 微米量 级成长 到千米 量级。 伴随着 颗粒的 
沉积 过程， 尘 埃盘逐 渐演化 成为星 子盘。 在距离 盘中心 L4t/ 的地方 这一过 程的时 
标 大约是 104年[1]。 星子 盘中质 量较大 的星子 快速吸 积它们 引力俘 获范围 (feeding 
zone) 内的 星子， 发 生雪崩 式生长 (runaway  growth) 从 而形成 一批大 质量的 行星胚 
胎[2]， 它们 的尺度 达到几 千千米 量级。 当引 力俘获 范围内 的星子 被清空 以后， 这些 
胚胎 停止了 生长并 最终成 为岩石 行星。 虽然 在岩石 行星的 形成过 程中， 有些 阶段的 
具体 物理机 制还不 是十分 清楚， 但是 其整体 的理论 框架是 清晰并 被普遍 接受的 。相 
对 而言， 巨行 星的形 成机制 则更加 复杂和 困难。 

2. 巨行 星形成 的模型 及困难 

对 于气体 巨行星 的形成 过程， 一直都 存在着 争议。 争议集 中表现 为两种 截然不 
同 的形成 模型： 核吸 积模型 (core  accretion-gas  capture  model,  CAGC) 和引 力不稳 
定模型 (gravitational  instability , 简称  GI)。 


2.1  核吸 积模型 

核吸 积模型 最早由 Carmeron 在 1973 年 提出。 在 这个模 型中， 气 体巨行 星的形 
成是与 岩石行 星的形 成相衔 接的： 如果行 星胚胎 质量足 够大， 并且其 周围的 原恒星 
盘还未 消散， 则行 星胚胎 可以通 过从周 围吸积 气体和 固体而 进一步 生长。 这 样的演 
化 过程， 大 致可以 分为三 个阶段 [3] : 

(1) 星 子吸积 阶段： 质量较 大的行 星胚胎 通过引 力聚焦 (gravitational  focusing) 
效应继 续吸积 星子， 使得 行星胚 胎的质 量继续 增长。 这种 吸积过 程的时 标为： 


1  v2  a  ) 


⑴ 


其中 m、 p 和 分别是 胚胎的 质量、 密度和 半径， 万、 V 和 分别是 气体盘 
中星 子的面 密度、 均方 根速度 弥散和 轨道角 速度。 右边 括号内 即表示 引力聚 焦的作 
用。 对 于典型 的太阳 星云， 在距 离恒星 5AU 的 地方， 星子 的吸积 时标在 105 年量 
级。 当行星 胚胎质 量足够 大时， 其对气 体的吸 积率开 始缓慢 增长， 气 态巨行 星的形 
成 也进入 第二个 阶段。 

(2) 准静 态沉积 阶段： 随着行 星胚胎 (行 星核) 质量的 增加， 行星 所俘获 的气体 
质量 也随之 增加， 包 裹在行 星核外 侧的气 体层形 成行星 的原始 大气。 这一阶 段行星 
的大气 处于流 体静力 学平衡 和热平 衡状态 [4] : 
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dr  =  -3pg//  L 
dR  ~  \6ahT3  4nR2 

其中 ；?， r 分别 为气体 压强和 温度， pg 是气体 密度， g 二 GM(R)IR2 、 // 和％ 

依次是 引力加 速度， 大 气不透 明度和 玻尔兹 曼常数 ，而 Z 是 行星大 气辐射 光度。 
在 此平衡 状态， 大气 辐射出 去的能 量等于 行星核 吸积星 子所释 放出的 能量： 

_  GMcoreMcore 

Lcore  =  ~ r  ( ) 

core 

AeOTe 是行 星核 吸积星 子的吸 积率， 随着其 引力俘 获范围 内星子 被逐渐 清空， 
行星 对固体 的吸积 率逐渐 减小： 而 随着行 星质量 的增加 ，其 
俘 获气体 的能力 也逐渐 增加。 当气体 质量增 加时， 大气 在引力 作用下 收缩， 而同时 
吸积 气体和 星子所 施放的 能量以 辐射形 式加热 大气， 使之 膨胀， 结果 是行星 对气体 
的吸 积十分 缓慢。 这 一准静 态过程 的时标 通常在 106 年 左右。 当行星 吸积的 气体质 
量与行 星核的 质量相 等时， 大气 层的准 静态热 平衡被 打破： 行 星核通 过吸积 星子所 
放出的 能量无 法继续 支撑大 气层， 于是气 体在引 力作用 下迅速 坍缩。 此时行 星核的 
质量 称为临 界质量 Merit ， 通常在 15 〜 30 个地 球质量 左右。 在 行星核 达到临 界质量 
以后， 就开 始有效 地吸积 气体， 它 的演化 也随之 进入最 后一个 阶段。 

(3) 气 体吸积 阶段： 当 行星大 气坍缩 以后， 恒星盘 里的气 体源源 不断地 涌进行 
星的洛 希瓣内 (Roche  lobe), 而进人 行星洛 希瓣的 气体又 继续向 行星核 i 丹缩。 此时 
行星的 质量成 雪崩式 增长， 在很短 时间内 达到几 个木星 质量， 成 为气体 巨行星 。当 
行 星质量 达到木 星量级 以后， 它的潮 汐作用 会清空 其轨道 周围的 气体， 并在 气体盘 
上打开 空隙， 此后 行星对 气体的 吸积也 几乎停 止了。 

可 以发现 ，气体 巨行星 的质量 取决于 它所在 的地方 的温度 以及有 没有足 够的气 
体和星 子供其 吸积。 根 据对原 始太阳 星云中 密度、 温度 分布的 研究， 通过核 吸积模 
型可以 较好的 解释太 阳系内 各巨行 星如何 在当地 形成。 因此 在太阳 系外行 星发现 
之前， 核吸 积模型 一直占 据主导 地位。 在太 阳系外 行星， 特别是 热木星 (hot  Jupiter) 
被大 量发现 以后， 核吸 积模型 遇到了 困难。 最 关键的 是时标 问题： 首先， 当 行星胚 
胎生长 到几个 地球质 量后， 气体盘 与它的 相互作 用会使 它的轨 道发生 迁移。 这种 I 
型迁移 的时标 很短， 远小 于行星 胚胎生 长到临 界质量 所需的 时间。 因 此在行 星胚胎 
有效吸 积气体 之前， 它就可 能被中 央恒星 所吞噬 （ I 型迁移 的方向 一般通 常是向 
内)。 其次， 即使 有其他 机制使 得行星 胚胎从 I 型迁移 中幸存 下来， 它仍然 需要几 
百万 年的演 化时间 来生长 到临界 质量， 而气 体盘的 寿命一 般也在 百万年 量级， 这就 
造 成行星 胚胎生 长到临 界质量 以后却 无法有 效吸积 气体。 再次， 对于 太阳系 外行星 
的 统计结 果显示 ，在 G 型 恒星周 围存在 气体巨 行星的 频率可 能达到 40% 之多 ，如 
此高 的频率 显示气 体巨行 星的形 成过程 应该是 非常高 效的。 同时， 在 很多年 轻恒星 
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(年 龄小于 百万年 量级) 周 围发现 的气体 巨行星 也暗示 巨行星 的形成 过程应 该更加 
迅速。 最后， 最 近对木 星结构 的研究 发现， 木星的 核可能 比预期 的小， 在 5 个地 
球质量 左右。 而 这小于 行星核 有效吸 积气体 所需要 的临界 质量。 这些 问题迫 使人们 
重新思 考核吸 积模型 并寻找 更有效 的形成 机制。 而与核 吸积模 型有争 议的另 一种模 
型， 却在时 标问题 上有着 巨大的 优势。 

2.2 引 力不稳 定模型 

引力 不稳定 模型， 顾名 思义是 指行星 通过气 体的引 力不稳 定过程 形成。 这个 
模型 的优点 在于在 很短的 时间之 内就可 以形成 气体巨 行星： 在一个 引力不 稳定盘 
中， 从 气体盘 分裂、 凝聚 成团块 到团块 最终坍 缩形成 行星， 所需 要的时 间只有 103 
年量级 [5]。 其实 早在核 吸积模 型提出 以前， Kuiper 就在 1949 年提出 了最早 的引力 
不稳定 模型。 其 根本思 想为： 如果 原恒星 盘足够 稠密， 则在受 到扰动 后会逐 渐形成 
环状 结构， 进而分 裂成气 体团块 (fragmentation)。 这些 团块随 着气体 盘一起 运动， 
并 进一步 坍缩， 当团 块的密 度达到 或超过 Jeans 极限时 就会坍 缩形成 行星。 判断气 
体盘是 否会发 生引力 不稳定 的重要 参数是 Toomre  Q： 


它描 述了气 体盘上 气体自 引力与 旋转、 热 运动的 平衡。 其中 cs 是盘上 气体的 
声速。 气体 盘发生 引力不 稳定的 条件是 0<1。 也就是 气体盘 的自引 力作用 （ttGI) 
超过 由旋转 (/2) 和 热运动 (cs) 产生 的支撑 作用。 要达到 0<1 的 条件， 就需要 气体盘 
的质量 达到十 分之一 个太阳 质量。 当气 体盘较 冷时发 生引力 不稳定 所需要 的质量 
在 太阳质 量的百 分之一 量级， 也就 是几十 个木星 质量。 当气体 团块坍 缩形成 气体巨 
行 星后， 行星内 部的温 度和压 力迅速 升高， 气体 中的重 元素缓 慢沉积 到行星 的中心 
形成固 体核。 而固体 核的大 小与形 成行星 的气体 星云的 金属丰 度息息 相关。 在气体 
巨行星 演化过 程中， 其外 面的大 气在中 央恒星 的辐射 下缓慢 消散， 使 得中心 固体核 
所占 的比例 增加。 如 果行星 距离中 央恒星 很近或 辐射很 强的情 况下， 气体完 全被蒸 
发， 只 剩下固 体核， 最后也 可能形 成固体 行星。 

然而， 同核吸 积模型 一样， 引力 不稳定 模型也 遇到一 些很难 克服的 困难。 首先， 
在原恒 星盘中 发生引 力不稳 定的条 件过于 苛刻。 气 体盘只 有在非 常稠密 (比 太阳星 
云重一 个量级 以上) 或者温 度非常 低的情 况下才 可能发 生引力 不稳定 过程。 其次， 
由 引力坍 缩造成 的加热 过程， 又 会导致 气体盘 温度升 高从而 抑制引 力不稳 定的发 
生。 除非有 别的机 制可以 使盘上 气体冷 却或者 面密度 增加的 时标小 于盘的 动力学 
时标， 而这 在行星 形成阶 段是不 太可能 发生的 [6]。 最后， 数值 模拟的 结果也 显示， 
由引力 不稳定 产生的 气体团 块很快 就会消 散[7] 。这 些问 题给我 们通过 引力不 稳定模 
型解 释气体 巨行星 的形成 带来了 困难。 
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3. 前景 

通过 前面的 叙述， 我们 可以看 到气体 巨行星 的形成 过程是 相当复 杂的。 核吸积 
模型和 引力不 稳定模 型都有 各自的 优势， 却也都 无法完 全解释 气体巨 行星的 形成过 
程。 越 来越多 的人开 始尝试 修改这 两种模 型或者 提出新 的形成 机制， 甚至将 这两种 
模型综 合起来 解释丰 富多样 的气体 巨行星 ，而所 有的结 果都需 要通过 观测事 实的判 
定。 随 着观测 手段的 进一步 发展， 越 来越多 的太阳 系外行 星会被 发现， 这使 我们能 
够 更加全 面的了 解行星 的统计 学规律 ，为我 们研究 它们的 形成过 程提供 更多的 
依据。 
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大气盘 中的行 星迁移 

Migration  of  Planets  in  a  Gas  Disk 


1 . 背景 

随 着太阳 系外行 星系统 的不断 发现， 人类关 于行星 形成的 理论面 临新的 挑战。 
行 星在形 成过程 中的轨 道迁移 问题就 是其中 之一。 例如， 在距 离恒星 非常近 的地方 
发现 了不少 气体巨 行星。 由于当 地的有 效温度 较高， 它们 被称为 热木星 [1](hot 
Jupiter)。 中 央恒星 的辐射 和潮汐 作用， 使得气 体巨行 星不可 能在如 此近的 地方形 
成， 最可 能的解 释是它 们在别 处形成 以后通 过某种 机制迁 移到现 在的位 置上。 那么 
是什么 机制使 得这些 巨行星 在形成 过程中 迁移如 此大的 范围？ 不同 类型行 星的迁 
移 过程又 有什么 不同？ 这些 都是现 代行星 形成与 演化理 论中急 需解决 的问题 。引起 
行 星迁移 的机制 包括： 行星 与行星 之间的 动力学 散射， 行星在 星子盘 中的迁 移等。 
本文介 绍行星 在大气 盘中的 迁移。 

2.  大气 盘中行 星迁移 的机制 与类型 

其实在 太阳系 外行星 被发现 之前， 人们 通过理 论分析 就已经 发现， 当行 星周围 
存 在气体 盘时， 行星 的引力 势会在 气体盘 上特定 的位置 激发起 密度波 [2~4]。 当行星 
道 角速度 g 与气 体运动 的轨道 角速度 满足 一定条 件时就 会发生 共振并 激发出 

密 度波。 共振条 件为： 

r  o 

其中 /C 是气体 轨道运 动的本 轮频率 ，当 第一种 情况成 立时， 发生共 旋共振 (COTO- 
tation  resonance) o 密 度波会 在共振 位置上 被激发 出来， 并对行 星产生 一个反 作用， 
称 为共旋 力矩。 第二 种条件 成立时 分别对 应内、 外两族 Lindblad 共振。 此 时产生 
的力 矩称为 Lindblad 力矩。 根 据行星 对气体 盘扰动 程度的 不同， 行 星在气 体盘内 
的 迁移又 可以分 为三种 类型： 

(1)  I 型迁移 

当行 星的质 量相对 较小时 (大约 30 个地球 质量以 下)， 气 体盘的 密度分 布没有 
发 生大的 改变。 此时 行星所 受的力 矩可以 通过线 性分析 得到。 而计算 表明作 用在行 
星 上的外 Lindblad 力 矩往往 大于内 Lindblad 力矩。 所以 行星受 到的净 力矩是 负的， 
因此 行星的 I 型 迁移方 向一般 情况下 (对 于均 匀或单 调递减 的密度 分布) 是向 内的。 
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对于典 型的盘 参数， a  =  lAU 处 一个地 球质量 行星的 I 型迁 移时标 大约是 
1.6xl05 年 [5] 。 

(2)  n 型迁移 

当行 星质量 较大时 (土星 质量以 上)， 它对气 体盘的 影响不 能再被 当作线 性小扰 
动 对待。 在共振 处激发 出来的 密度波 会在行 星周围 形成非 线性的 激波， 激波 沿着气 
体盘 的径向 传播， 行星 与气体 的角动 量交换 就发生 在激波 区域。 行星 转移其 轨道内 
侧气 体的角 动量到 其轨道 外侧气 体上， 当达 到平衡 时在行 星轨道 附近形 成空隙 (见 
图 1)。 


图 1 左图 显示了  1 个木星 质量的 行星对 气体盘 的扰动 （n 型迁 移)， 大质 量行星 

在气体 盘中激 发起强 烈的密 度波， 并 在自己 轨道附 近打开 空隙； 右图 显示了 2 颗 

10 个地球 质量的 行星对 气体盘 的扰动 （ I 型迁 移)， 此 时气体 盘的整 体密度 分布没 

有发 生整体 改变。 此 结果由 流体数 值模拟 得到， 红 色表示 高密度 区域， 蓝 色表示 
低密度 区域， 左 右两幅 图的颜 色梯度 相同。 

而 行星被 “ 镶嵌” 在气体 盘中随 着气体 一起迁 移[6]。 n 型 迁移的 时标正 比于气 
体盘自 身的黏 性演化 时标。 对 典型参 数值， 处于 5AU 处 行星的 n 型迁移 时标为 rn 
约 106 〜 107 年。 

(3)  IE 型迁移 

当 行星轨 道共旋 区域内 的气体 密度分 布发生 剧烈变 化时， 大量气 体会穿 越行星 
的 轨道， 产 生巨大 的共旋 力矩。 行星 在共旋 力矩的 作用下 发生非 常迅速 的迁移 ，我 
们 称之为 DI 型迁 移或雪 崩迁移 (runaway  migration)。 IE 型迁移 的发生 与穿越 行星轨 
道 共旋区 域的气 体总量 有很大 关系， 因此 这类迁 移被认 为较容 易发生 在稠密 的气体 
盘中。 同 时发生 m 型迁移 的一般 是中等 质量的 行星， 其 对气体 盘的影 响处于 非线性 
范围 ，但其 清空自 己轨道 共旋区 域内气 体的能 力又较 弱[7]。111 型 迁移的 时标非 常短， 
通常 在几十 个轨道 周期的 量级。 

无 论哪种 类型的 迁移， 其本质 都是行 星与其 他对象 (气 体， 星 子等) 发生 相互作 


•  802  • 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


用 而产生 角动量 的变化 。虽然 原理上 简单， 但是在 实际过 程中， 依然存 在很多 问题。 

3. 行星 迁移理 论所面 临的困 难与发 展前景 

如 果行星 系统是 从原恒 星盘中 演化形 成的， 那么 迁移过 程也应 该是普 遍的现 
象。 众多热 木星、 热 土星的 发现从 一个侧 面支持 了这一 判断。 那么为 什么太 阳系内 
的木 星和土 星没有 发生迁 移呢？ 同样的 ，并 不是 所有的 气体巨 行星都 在距离 恒星很 
近的位 置上。 它 们既然 能够吸 积到如 此多的 气体， 就说 明在他 们形成 过程中 气体盘 
是 一直存 在的。 那么一 定有其 他机制 减慢、 甚至阻 止了它 们在气 体盘中 的迁移 。对 
于小 质量的 岩石行 星也存 在这一 问题， I 型迁移 的时标 远小与 岩石行 星形成 所需的 
时间， 如果 没有停 留机制 的话， 岩石 行星在 形成之 前就会 被中央 恒星所 吞噬。 我们 
的 地球、 火星等 是如何 存活下 来的？ 此外， n 型迁移 的时标 太长， 不能有 效地将 
气体 巨行星 “ 送到” 离 出生地 很远的 地方。 而 m 型 迁移是 否真实 存在， 仍然 有待进 
一步确 认[8]。 

这些问 题一方 面是行 星迁移 理论所 面临的 挑战， 另 一方面 也是它 发展的 动力。 
人们将 磁场、 辐射、 湍 流和气 体自引 力等各 种效应 加入行 星迁移 理论， 使之 更加完 
善。 相 信在不 久的将 来我们 就会对 行星迁 移过程 有更加 透彻的 认识， 这对我 们理解 
行星的 形成过 程非常 重要。 
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天 体自转 的起源 

Origin  of  Celestial  Body’s  Rotation 

1.  天体 自转的 普遍性 

唐 代诗人 白居易 (772 〜 846) 在 他的千 古名篇 《长 恨歌》 中， 曾用 “天旋 地转” 
来比喻 安史之 乱后政 局的巨 大变迁 ，形象 地折射 出天体 东升西 落的壮 观景象 在古代 
人们 心灵中 引起的 震撼。 尽管 古希腊 的费罗 劳斯、 海西 塔斯等 早已提 出过地 球自转 
的 猜想， 中国战 国时代 《尸 子》 一书 中就已 有“天 左舒， 地右 辟”的 论述， 但 由于运 
动的相 对性， 人 们并不 能确定 究竟是 天不动 “ 地转” 还是 地不动 “天 旋”。 实 际上， 
以 托勒密 (约 90 〜 168) 为代表 、认为 地球静 止于宇 宙中心 的地心 说在长 时间占 据统治 
地位， 只是在 1543 年哥白 尼日心 说提出 之后， 地球 (以 及其他 行星) 在围绕 太阳公 
转的同 时也在 自转的 概念才 逐渐得 到人们 公认。 1610 年， 伽 利略首 次用望 远镜观 
测太 阳表面 特征， 通过 黑子运 动发现 太阳本 身也在 自转， 周期约 27 天。 后 来人们 
用 类似方 法陆续 发现其 他行星 的自转 (水星 58.6 天， 金星 243 天， 火星 1.03 天 ，木 
星 0.41 天， 土星 0.44 天)。 现代 通过吸 收线的 多普勒 展宽， 可 以测定 恒星的 赤道自 
转速 度从晚 型星的 平均约 10 千米 / 秒到早 型星的 200 千米 / 秒。 狮子座 ot  A 自 转速度 
达 317 千米 / 秒， 相当于 16 小时转 一周。 1967 年， 英国天 文学家 A. 休伊什 的研究 
生 J. 贝尔 首次发 现周期 1.337 秒的 脉冲射 电源， 很快被 证认为 高速自 转的中 子星。 
在现已 发现的 1600 多 颗脉冲 星中， 周 期最短 者已近 1 毫秒。 19 世纪末 20 世 纪初， 
P.O. 斯特 鲁维、 B. 林德布 拉德、 J.H. 奥尔 特等利 用恒星 自行和 视向速 度数据 确定银 
河系在 (较 差) 自转， 太 阳附近 (距 银心 8 千秒 差距) 的自转 速度约 220 千米 / 秒 (周期 
2.5 亿 年)。 通过测 定谱线 的多普 勒移动 (或展 宽)， 人们 发现成 千上万 的河外 星系存 
在着不 同程度 的自转 ，其中 旋涡星 系的扁 平形态 实际上 是旋转 离心力 和引力 平衡的 
产物。 由此 可见， 自转 是包括 行星、 恒星、 星系 等宇宙 各个层 次的天 体普遍 存在的 
一 种运动 形式。 研 究各层 次天体 自转的 产生， 也就 是自转 起源和 演化的 历史， 是过 
去、 现 代乃至 未来天 文学面 临的一 个重大 任务。 

2.  先 天传承 还是后 天获得 

天体 的自转 一般是 指其各 部分绕 一定轴 (通 常穿过 质心) 做圆周 运动。 在 经典力 
学中， 定 义物体 上一质 点对于 质心的 角动量 •为 其质量 ％. 乘 以质心 到该点 的矢径 
^ 与速度 v, •的 矢积 所有质 点角动 量的矢 量和即 为整个 物体的 (净) 角动量 
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L  =[( 。 它亦可 表为物 体惯性 矩/=^]»?/4 与角 速度⑽ 的乘积 (n 与 自 转轴同 向)。 
惯性 矩依赖 于物体 的质量 分布。 例如， 对于 质量为 M 半径为 R 的 球体， 我们有 
I=2/5MR2d 根 据角动 量守恒 定律， 不受 外力矩 作用的 物体， 其角 动量不 随时间 改变。 
因此， 一 个孤立 天体的 质量分 布在演 化过程 中若无 变化， 则其 自转的 角速度 w 和方 
向 《 也都不 会变化 。我 们就 可以直 接推论 今天观 测到的 自转是 从它诞 生的母 体带来 
的。 但是， 宇 宙中的 天体大 多不是 刚体， 而 是由原 本弥漫 的气态 物质逐 渐凝聚 而成。 
即 便我们 假定天 体不受 外力作 用而保 持其诞 生时的 角动量 ，但 该天体 在自身 引力作 
用 下的收 缩将减 小其惯 性矩， 从而 使自转 角速度 增加。 中子星 的自转 周期远 小于自 
转 最快的 恒星， 原因 就在于 前者是 后者演 化晚期 坍缩的 结果。 如果考 虑到天 体内部 
的 黏性、 磁场、 物质流 动等因 素引起 的角动 量转移 (再分 布)， 其主体 和各部 分自转 
的演 化就不 容易预 测了。 更 需强调 的是， 宇宙 中任何 天体都 不是孤 立的， 其 自转状 
况不仅 传承于 母体， 而 且受其 近邻、 乃至 “ 远亲” 的 作用所 改变。 地 球自转 决定于 
原太阳 星云的 起源与 演化， 恒星 自转决 定于银 河系的 起源与 演化， 星 系的自 转决定 
于 宇宙的 起源与 演化。 换句 话说， 天体自 转产生 的问题 同宇宙 起源与 演化紧 密联系 
在一起 [1]。 这也许 就是它 成为科 学难题 的原因 所在。 

3.  太阳 系自转 的起源 

近 代天体 演化的 思想最 早可以 追溯到 17 世纪。 笛 卡儿的 “以太 旋涡” 说认为 
宇宙充 满不可 见的、 连 续的、 可压 缩的本 源物质 —— 以太， 以 太旋涡 通过不 断的摩 
擦和碰 撞聚集 成太阳 、恒 星、 行星 等可见 天体。 牛顿则 在他给 本特利 主教的 通信中 
提 出无限 宇宙中 的弥漫 物质涨 落通过 引力不 稳定性 凝聚而 成天体 的设想 。牛 顿的万 
有 引力定 律成功 地解释 了开普 勒的行 星运动 三定律 ，但 未能说 明行星 绕日公 转所需 
切向 运动的 来源。 1796 年 拉普拉 斯提出 星云说 (与 康德 1755 年提 出的星 云说类 似)， 
认为 整个太 阳系起 源于一 开始就 在缓慢 自转的 大团炽 热气体 物质， 这个 “原 太阳星 
云” 在 引力作 用下逐 渐冷却 收缩， 因角动 量守恒 而旋转 得越来 越快， 沿其赤 道伸展 
为一 个扁平 圆盘， 在星云 外缘， 离心力 超过引 力的时 候便分 离出一 个环， 这 样反复 
分 离成许 多环。 这 些环由 于物质 分布不 均匀而 进一步 收缩， 形成 行星， 中心 部分则 
形成 太阳。 星 云说能 自然地 说明大 行星公 转的共 面性， 以及和 太阳、 行星自 转的同 
向性， 但长 期面临 的一个 重大困 难是： 如果 行星和 太阳来 自同一 星云， 它们 应该具 
有相似 的角动 量-质 量比。 而观测 事实是 太阳占 有整个 太阳系 99.8% 的 质量， 而角 
动量 却不足 1%! 只是在 1942 年阿尔 文提出 磁耦合 机制： 认 为束缚 于太阳 磁力线 
上 的带电 粒子能 够将太 阳角动 量向外 转移， 从而 使上述 困难得 以克服 之后， 逐步完 
善化的 现代星 云说才 成为太 阳系起 源的主 流理论 [2]。 

4.  星 系自转 的起源 

星云 说看来 已相当 成功地 把太阳 、行 星等天 体的自 转和公 转归因 于它们 共同母 
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体的 原太阳 星云的 自转， 那么按 照经典 力学的 定理， 这个自 转角动 量亦可 由其母 
体 —— 银河 系其他 成员的 相互作 用自然 获得。 在 银河系 2 千多亿 颗恒星 之中， 太阳 
只是普 通一员 。这 些恒星 (以 及星际 气体) 大多 分布在 中央突 起的扁 平圆盘 (银 盘) 内， 
围绕银 心同向 旋转， 少部 分成球 状分布 (银 晕) 绕银心 做方向 随机的 转动。 所 以银河 
系具 有明显 的净角 动量。 处在 双星、 聚星或 星团中 的恒星 (约 占总数 一半) 特 别引人 
注目 。监 测食变 双星光 变曲线 和分光 双星视 向速度 曲线可 以获得 成员星 质量、 大小、 
间距、 转动 周期等 重要参 数及其 变化， 有 助于人 们了解 产生角 动量转 移的各 种物理 
机制。 例如， 由于 潮汐变 形相对 于应力 滞后而 产生的 力矩， 会 使得子 星自转 周期和 
轨道周 期逐渐 同步化 (潮 汐锁 定)， 从而引 起自转 角动量 和轨道 角动量 之间的 转移。 
(这也 是月亮 老以一 面对着 地球、 地球 自转周 期每世 纪变慢 1.5 毫秒， 而月 地平均 
距 离逐年 增加的 原因。 ）更 激烈的 角动量 转移出 现在双 星系统 中一个 子星演 化到充 
满洛希 瓣时， 其上的 物质通 过拉格 朗日点 流向另 一子星 (洛 希瓣溢 流)， 若后 者已经 
演化为 一个致 密天体 (如 中子 星)， 溢流 将形成 一个转 动的吸 积盘， 甚 至直接 落人其 
内。 这 种形式 的角动 量转移 可以为 毫秒脉 冲星自 转加速 提供一 种自然 解释。 

如果 说银河 系是数 以百亿 计的恒 星组成 的王国 ，宇 宙就是 数目同 样众多 的星系 
组成的 王国。 20 世纪 30 年代， 星 系天文 学之父 E. 哈勃 按形态 特征将 星系粗 分为旋 
涡 星系、 椭圆 星系和 不规则 星系三 大类。 银河系 属于第 一类， 这一类 别的命 名就暗 
示着它 们具有 明显的 自转， 进一步 观测研 究证实 其扁平 盘产生 的引力 主要由 自转离 
心力所 平衡。 旋转曲 线内升 外平的 形状提 示了星 系周围 大量暗 物质的 存在。 第二类 
的名称 意味着 它们在 空间为 椭球形 ，自 转较慢 ，主 要靠各 向异性 速度弥 散产生 的“压 
强” 与引力 抗衡。 人 们常用 谱线多 普勒位 移与展 宽分别 测定的 自转速 度与弥 散速度 
之比 v/  (T ， 或 总角动 量与质 量之比 J/M, 或自 转能 与束缚 能之比 (量纲 为一自 转参数 
\=JE  m/GM512), 来 定量表 征自转 对不同 星系的 相对重 要性。 对于 孤立的 星系， 
可将 其角动 量归于 起源时 的初始 条件。 但观测 显示， 大量 星系是 成团、 成群、 成双 
的， 它 们之间 存在不 能忽略 的相互 作用。 解析 研究和 iV 体数值 模拟都 证明， 当两 
个 星系交 会时， 彼 此之间 的潮汐 力会减 缓其相 对运动 的速度 (动 力学摩 擦）， 将动能 
转化为 内能， 轨道 角动量 转化为 自转角 动量， 最终 导致两 个成员 并合。 许多 显示出 
“ 桥”、 “ 尾”、 “环” 等形态 特征的 不规则 星系， 就是这 种并合 过程的 遗迹。 有的椭 
圆 星系有 “壳” 或与 外部旋 转相反 的核， 也 可能是 两个旋 涡星系 并合的 结果。 在星 
系密 度更高 的宇宙 早期， 这类 作用显 然更为 重要。 

按 照目前 主流的 大爆炸 模型， 宇 宙由约 73% 的暗 能量、 23% 的暗 物质和 4% 的 
重 子物质 组成。 密 度高于 平均值 的暗物 质团块 (暗 晕) 和 在其中 冷却坍 缩的重 子物质 
构 成原初 星系， 然 后通过 逐级并 合演化 为今天 我们观 测到的 面貌。 原 初星系 的角动 
量 通过与 相邻星 系的潮 汐作用 (宇宙 力矩) 获得。 根据 iV 体 模拟， 在原 初密度 为高斯 
涨 落的假 设下， 获 得的星 系量纲 为一自 转参数 A 为平 均值 0.05, 方差 0.50 的对数 
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正态 分布。 沿此思 路发展 的各种 解析、 半 解析和 数值模 拟星系 形成模 型成功 地解释 
了盘星 系的塔 尼-费 舍关系 等观测 特性， 但也遇 到一个 严峻的 挑战： 由于重 子气体 
在耗散 坍缩中 将过多 的角动 量转移 给了无 碰撞的 暗物质 粒子， 使得暗 晕产生 缓慢旋 
转， 而 在其中 形成的 星系盘 尺度却 比观测 值小了 约一个 量级。 这个困 难就是 所谓的 
“角 动量灾 变”或 “星系 自旋危 机”。 进一步 的分析 表明， 角 动量灾 变是重 子物质 
过快 冷却造 成的。 为了解 决这个 问题， 人 们尝试 引入恒 星形成 (星 暴)、 AGN 活动、 
特 别是超 新星爆 发等反 馈加热 机制。 但至今 尚无一 种解决 办法能 完全令 人满意 [3]。 

5.  宇宙 整体有 无转动 

既然从 小行星 到星系 等各个 层次的 天体都 有自转 ，其 起源 问题最 简单的 回答就 
是逐级 上推， 设想 整个宇 宙也有 自转， 或者 说宇宙 的净角 动量不 为零。 可是， 在标 
准 的弗里 德曼模 型中， 那 就意味 着存在 一个优 越方向 （自转 轴)， 从而 与均匀 各向同 
性 的前提 (即 宇宙学 原理) 矛盾。 尽 管如此 ，自 60 年前 哥德尔 [4] 求得爱 因斯坦 场方程 
的 一个严 格解， 据 认为可 描述整 体旋转 的宇宙 以来， 在 广义相 对论框 架下寻 求类似 
模型 (例 如， 某些毕 安基型 宇宙) 的努 力从未 中断。 

当然 ，理论 上的可 能性是 必须用 天文观 测事实 进行检 验的。 对于近 邻星系 样本， 
具 有空间 分辨率 的光谱 观测可 提供各 成员自 转的快 慢和方 向信息 ，再 通过矢 量合成 
求得 其净角 动量。 对 于遥远 的星系 样本， 从 成像数 据分析 成员的 取向相 关性， 也可 
对样本 有无整 体自转 给出一 定约束 W。 但由于 各研究 者选择 样本的 大小和 判据不 
同， 至 今并未 取得令 人信服 的一致 结果。 以 斯隆数 字巡天 (SDSS) 为 代表的 现代大 
规 模成像 和光谱 巡天， 将为 该方向 的深人 研究开 辟新的 前景。 

宇宙 微波背 景辐射 (CMB) 是早期 宇宙的 遗迹， 如 果宇宙 有整体 自转， 或 许会在 
CMB 中留下 自己的 印迹。 近来 WMAP 卫星发 现的宇 宙微波 背景各 向异性 (CMBA) 
呈 现出的 某些非 高斯性 特征， 可 能就来 源于这 种整体 自转。 例如在 ACDM 模 型中， 
若加人 无切变 的自转 微扰， 为了 同观测 相容， 宇宙旋 转必须 小于每 年十亿 分之一 
弧度 [6]。 

6.  平移会 产生转 动吗？ 

如上 所述， 天 体自转 起源问 题相当 复杂。 不过， 在 上述考 虑中， 都隐含 着一个 
假定： 牛 顿力学 或者爱 因斯坦 相对论 力学的 运动学 基础至 少在局 部是正 确的， 即非 
相对论 的伽利 略变换 或者相 对论的 庞加莱 变换至 少在局 部是正 确的。 然而， 在这两 
种运动 学中， 平 动与转 动可以 交换， 亦即 平移生 成元与 转动生 成元是 可以交 换的。 
对于大 尺度、 甚至宇 宙尺度 而言， 应 该考虑 宇宙学 原理、 或者 与其相 应的对 称性。 
不过， 基 于对运 动学中 平动与 转动之 间可以 交换的 考虑， 在上 述关于 自转起 源的探 
讨中， 都没有 考虑平 动与转 动如果 不可交 换会怎 么样？ 

事 实上， 由于暗 能量以 及宇宙 学常数 作为其 最简单 形式的 存在， 我们的 宇宙在 
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大 尺度上 的运动 学就很 可能不 再是伽 利略或 者是庞 加莱的 ，而 可能是 非相对 论的牛 
顿- 胡克或 胡克- 牛顿运 动学， 或 者相对 论的德 西特运 动学。 在 这些运 动学的 对称性 
中 ，分别 出现牛 顿-胡 克常数 v  =  c/i?, 其中 c 为 光速， i? 为一长 度量纲 的普适 常数。 
由 于存 在宇宙 学常数 yl 的 存在， 如果 把宇宙 学常数 作为普 适常数 (或 者至少 具有一 
个 普适的 不变的 背景部 分)， 那么就 可以取 这样 一来， 平 动和转 动就应 
该是联 系在一 起的。 换 言之， 平移 生成元 和转动 生成元 之间， 严格说 来不是 可以交 
换的， 平 动会自 然产生 转动； 而平移 与转动 可以交 换仅仅 是在某 种程度 上的近 似[7,8]。 
即使变 换到满 足宇宙 学原理 的相应 坐标， 这种 对称性 的基本 特征也 必然会 保留下 
来。 按 照暴胀 模型， 宇 宙起源 于德西 特相。 这样， 从一 开始就 应该考 虑平动 与转动 
不可 交换的 特征。 然而， 这一重 要的对 称性特 征并没 有引起 足够的 重视。 

我们 知道， 动 力学和 引力应 该与运 动学相 一致； 如 果运动 学有所 改变， 动力学 
和 引力规 律也应 该有所 改变。 这样 一来， 有关天 体自转 的起源 问题， 也就应 该在新 
的基础 上考虑 。如何 考虑？ 如 何与观 测进行 比较？ 这 些都是 全新的 、没有 解决的 问题。 
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行 星磁场 的产生 和维持 


Generation  and  Maintenance  of  Planetary  Magnetic  Fields 


1.  问 题背景 

宇 宙中大 多数行 星均具 有内禀 磁场， 如太阳 系中的 地球和 木星。 地球磁 场是由 
2000 多年 前中国 科学家 首次测 量完成 [1]， 而 木星磁 场是由 Barke 和 Franklin 在约半 
个世纪 前发现 的并作 了测定 [2]。 随 着现代 空间行 星探索 计划的 开展， 一些行 星的磁 
场 不断被 发现和 测定， 行 星磁场 的空间 结构以 及随时 间的变 化也逐 步地被 揭示出 
来。 最令 人意外 和兴奋 的是， 通过伽 利略探 测器人 类第一 次发现 了行星 的卫星 (木 
卫三) 也存 在着内 禀磁场 [3,4]。 

具有 磁场的 行星一 般都呈 现如下 特性： 快速 旋转、 液体 内核足 够大、 液 体导电 
且 运动。 行星 内部一 些重要 的物理 和化学 信息可 以较直 接地由 行星磁 场反映 出来， 
而 用其他 方法则 较难获 得这些 信息。 通过 行星磁 场的结 构及其 变化， 人们可 以推断 
出行星 内部一 些物理 与化学 状态、 动力 学过程 以及行 星演化 历程。 例如， 行 星若有 
磁场， 其内部 必须具 有导电 流体， 且满足 

Re  ^^0(10),  (1) 

A 

这里 是磁雷 诺数， 〃 是流体 的特征 速度， rQ 是液核 半径， 2 是磁扩 散系数 [5]。 
方程 (1) 给出了 行星内 部几何 物理参 数的重 要信息 [6]。 

英国 科学家 J.  Larmor 于 1919 年在一 次科学 会议上 首次提 出天体 的磁场 是由天 
体 内部流 体发电 机所产 生的， 这一观 点已被 现代大 多数科 学家所 接受。 行星 科学家 
认为， 行星内 部流体 热不稳 定会产 生对流 运动， 或 者行星 旋转的 不均匀 （例如 岁差、 
章动） 也会产 生导电 流体的 运动； 通 过电磁 效应， 流体 发电机 将流体 的动能 转变为 
磁能， 产生了 我们观 测到的 行星磁 场[6]。 

虽然大 多行星 科学家 都认为 行星磁 场是由 行星内 部流体 发电机 所产生 ，但 是有 
关其动 力学过 程仍然 有一些 至今还 没有搞 清楚的 重要科 学问题 。行星 流体发 电机的 
产 生需要 H 个基本 要素： 电磁感 应过程 （运动 学磁流 体发电 机）， 流体 运动的 产生， 
以及 流体运 动与磁 场的相 互作用 （动力 学磁流 体发电 机）。 下面 将从这 3 个 方面来 
说明 行星磁 场研究 中面临 的科学 难点。 

2.  运动 学行星 磁流体 发电机 

虽经过 多年的 研究， 我们 已经知 道很多 种流体 运动不 能产生 磁场， 但是 我们并 
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不知 道在怎 样的条 件下， 流体 运动一 定会通 过发电 机过程 产生并 维持行 星磁场 。运 
动 学磁流 体发电 机是由 如下三 个数学 方程来 描述： 


— +  u  VB  =  B  Vu  +  AV2B,  (2) 

dt 

S/B  =  0,  (3) 

▽  _«  =  0。  （4) 

这里， S 是行星 磁场， 《 是行星 内部的 流场。 假如 《 是简单 的环形 流场， 在球 
坐标 (r,  i9, 炉) 中 可写成 

u  -  0{r,6^(p.  (5) 

这里少 是一个 物理上 可接受 的连续 函数。 那么我 们可利 用方程 (2) 〜 (4) 证明： 
在一个 均匀的 行星液 体内核 [7] 中 （体 积由 F 表 示）， 或一个 径向不 均匀的 内核中 [8]， 
5 将满足 


_d_ 

dt 


B(r,t)2  dV<0. 


⑹ 


这 说明任 何行星 的初始 磁场最 终都会 消失， 即环形 流场不 能产生 和维持 磁场。 
在行星 磁场理 论中， 有很 多这样 的所谓 “反磁 流体发 电机” 定理。 尽 管我们 可以做 
流体 发电机 的计算 机数值 模拟， 可 以在实 验室进 行流体 发电机 实验， 但是行 星科学 
家在理 论上仍 然不知 道行星 内部哪 些流场 才能不 断地产 生行星 磁场。 因此， 可以说 
行星 内部最 简单的 运动学 磁流体 发电机 问题还 没有得 到完全 解决。 


3. 行星内 部的流 体运动 

行 星磁场 需要其 内部流 体不断 运动来 产生和 维持。 目 前行星 科学家 认为， 流体 
运动主 要由两 种不同 的机制 产生。 第 一种是 行星内 部的热 对流， 当行 星内部 大量热 
能不能 单独地 通过热 传导输 出时， 热不稳 定性将 导致对 流的发 生[9]。 行星内 部热对 
流问 题也是 一个没 有完全 解决的 问题， 其 主要困 难来自 于行星 的快速 旋转。 Ekman 
数 是描述 行星对 流的一 个重要 的物理 参数， 其 定义为 


这里 v 是行 星液 核流体 的动力 学黏滞 系数， O 是行星 旋转角 速度。 对一 般行星 
而言， 五值非 常小。 例如 ，地 球的五 值小于 10_9, 而木星 的五值 就更小 [1Q] 。小 Ekman 
数造成 了行星 流体理 论的奇 异性。 对 于几乎 不可压 流体， 行星 内部流 体的量 纲为一 
运动 方程是 

— +  u-Vu  +  2zxu  =  -VP  +  EV2u  +  f,  (8) 

dt 

▽  i/  =  0  (9) 

在此方 程中， / 代表 了作用 于流体 上的力 （热 浮力、 电 磁力、 潮汐力 等）， 尸 
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为 压强。 准二维 的对流 线性理 论已由 Roberts  (  1968 年) [11]与 Busse  (  1970 年） [12] 
建立； 无应力 [13]  (  stress-free  ) 和刚性 [14]  (  non-slip  ) 边 界条件 的三维 线性对 流理论 
最近才 被完整 建立。 但是， 行 星内部 对流的 非线性 理论还 远没有 解决。 例如， 现有 
的发 电机理 论表明 ，在 各种不 同的流 场中， 较差流 动是产 生环形 磁场一 个重要 因素， 
然而 行星内 部较差 转动是 怎样通 过流体 非线性 效应产 生的仍 然是一 个由待 研究的 

问题 [1546]。 

第二 种行星 内部流 动是由 其本身 自转不 均匀而 造成的 [17，18]， 例如， 岁差 运动。 
在 这种情 况下， 方程 (8) 中的 / 代表了  Poincare 力， 它驱动 了流体 的运动 [19]。 实验 
结果 表明， 岁差可 产生很 复杂、 类似热 对流的 流体运 动[213,21]。 理 论分析 显示， 这种 
岁差驱 动的流 动也非 常复杂 P2,23]， 且能产 生磁场 对 地球的 理论估 计表明 ，由 
其岁差 产生的 对流能 量足以 驱动其 内部发 电机， 产生与 地球磁 场强度 量级相 当的磁 
场[25]。 如何将 热对流 理论与 岁差驱 动理论 统一在 行星磁 流体动 力学理 论中， 是一 
个由待 解决的 问题。 

4.  动力 学行星 磁流体 发电机 

要 深入了 解为什 么不同 的行星 会产生 不同强 度和时 空结构 的磁场 ，人们 必须要 
研 究动力 学行星 磁流体 发电机 问题， 这也 是行星 磁场问 题中最 困难的 问题。 因为它 
涉 及流体 发电机 的运动 学方程 (2)〜(4)、 动力 学方程 (8) 以及行 星内部 的能量 方程的 
联立 求解， 它 们是强 非线性 和强耦 合的。 第一个 动力学 行星发 电机模 型是由 Zhang 
和 Busse 在 1989 年建立 的[26]， 但其 采用的 Ekman 数远 远大于 行星实 际值。 为达到 
可 以研究 较小的 Ekman 数 目的， Glaztzmaier 和 Roberts[27,28] 引入了 超黏 滞假设 ，但 
该假设 却改变 了行星 内部最 基本的 动力学 特征， 是不 可取的 [29,3()]。 到目 前为止 ，人 
们还没 有建立 起来一 个可信 的动力 学行星 磁流体 发电机 模型， 该模型 需包含 接近实 
际行 星物理 参数， 且 能够揭 示行星 磁场的 形成和 维持的 动力学 过程。 

随着 现代并 行计算 机的快 速发展 ，行 星科学 家都在 尝试将 现有的 模型推 进到行 
星物理 参数范 围内， 同时 采用一 些适用 于大型 并行计 算机的 新方法 [31，32]。 也 许在未 
来一段 时间内 ，行星 科学家 能够对 行星磁 场是怎 样产生 和维持 的问题 给予一 个好的 
回答。 

5.  小结 

随着 现代世 界各国 深空探 测计划 的开展 ，虽 然人类 对行星 磁场的 观测结 果越来 
越多， 越来越 精细， 但是行 星磁场 是怎样 产生和 维持的 仍然是 一个没 有解决 的基本 
行 星科学 问题。 问题 的难点 在于行 星流体 发电机 的物理 与数学 都非常 复杂， 极具挑 
战性， 它涉及 行星的 流体动 力学、 热对 流理论 、磁 感应理 论以及 磁流体 动力学 理论。 
爱因 斯坦在 20 世纪 50 年代 指出， 行 星磁场 是一个 重大的 未解决 的科学 问题。 尽管 
人类经 过半个 世纪的 研究， 对此 问题的 认识有 了很大 进展， 但 我们离 开此问 题的完 
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整答 案还有 很远的 距离。 
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木星 大气动 力学与 大红斑 

Atmospheric  Dynamics  and  Great  Red  Spot  of  Jupiter 

木 星离太 阳平均 距离约 5.2AU， 在八 大行星 离开太 阳距离 由近及 远排列 中位居 
第五。 木 星公转 周期为 11.863 年， 自转 周期为 9.925 小时 ，赤道 半径约 71492 千米， 
质 量约是 地球的 318 倍， 它是 太阳系 中体积 和质量 最大的 行星， 同时 自转速 度也最 
快。 到 2009 年， 已 观测到 木星有 63 颗 卫星。 因 其公转 周期近 12 年， 所以 古代中 
国 称之太 岁星； 西方 称之为 丘比特 (Jupitei% 

木 星是一 颗巨大 的气态 行星， 因 土星、 天王星 和海王 星也是 气态大 行星， 所以 
将 它们一 起统称 为类木 行星。 木星大 气质量 成分中 75% 是 氢气、 24% 是 氦气， 其他 
气体 (甲 烷、 水 蒸气、 氨 气等) 仅占 1%， 其 中心温 度估计 可高达 3 万摄 氏度。 木星 
最 外层是 氢分子 大气； 随着 深度的 增加， 气态 分子氢 变成液 态氢； 在 深度增 加到约 
1 万千 米处， 液态 氢在高 压和高 温下变 为可以 导电的 液态金 属氢。 据 观测和 理论推 
测， 木星中 心处可 能存在 一个由 硅酸盐 岩石和 铁组成 的核， 其 质量约 为地球 质量的 
10 倍 左右。 

木星表 面大气 运动特 征非常 显著： （1) 东西 方向运 动的稳 定带状 环流； （2) 带状 
环 流的运 动方向 随纬度 的不同 而交替 变化； （3) 位于带 状环流 之中或 之间存 在大小 
涡流 (或 气旋风 暴)， 其中最 大的就 是通常 所说的 “大红 斑”， 中心位 于木星 赤道南 
部 22° 左右。 

木 星表面 大约有 30 个带状 环流， 位于赤 道带东 向环流 的宽度 (纬向 尺度) 最大， 
平 均风速 也最大 (约 100m/s)， 其 余环流 向两极 分布， 且方 向相互 交替， 其带 宽和速 
率 也逐渐 减小。 单就赤 道环流 来说， 其速度 随纬度 分布也 有一定 结构： 零纬 度附近 
的速度 较其两 侧明显 减小。 南 北半球 的环流 相对赤 道基本 对称， 但非严 格对称 [1]。 

木 星表面 上的大 红斑， 东 西长约 2.4 万 千米， 南 北长约 1.3 万 千米。 早在 1665 
年， 意大 利出生 的法国 科学家 卡西尼 (Cassini) 已发 现了大 红斑的 存在， 且利 用其测 
量 过木星 自转的 周期。 大 红斑范 围约苎 个地球 大小， 其 外围的 云系每 4 到 6 天按 
逆时针 方向旋 转运动 一周， 中 央云系 的运动 速度稍 慢且方 向变化 平凡； 大红 斑的位 
置在 纬度方 向变化 较小， 但在 经度方 向变化 较大， 最大 可以达 10 度 左右。 1979 年 
2 月 25 日， “ 旅行者 1 号” 探测 器在距 离木星 920 万千米 处对木 星进行 了观测 ，人 
们首次 获得了 清晰的 大红斑 图像， 分 辨率达 160 千米 [2]。 通过 长期的 观测， 大红斑 
的尺 度在逐 渐变小 ，从 1996 年到 2006 年 其尺度 减小约 15%[3]0 

尽管自 20 世纪 70 年代 以来， 有 多艘空 间探测 器飞临 木星： “先锋 10 号” 、“先 
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锋 11 号”、 “ 旅行者 1 号”、 “ 旅行者 2 号”、 “伽利 略号” 以及 “ 卡西尼 号”， 人们对 
木 星大气 有了更 深入的 了解。 如通过 伽利略 号探测 资料， 得到 了木星 赤道附 近一点 
0~22bar 深度的 速度垂 直结构 等信息 [4]。 但这对 于一个 半径约 7 万千米 的行星 来说， 
我 们对它 的了解 还远远 不够。 目 前有关 木星大 气动力 学与大 红斑的 主要科 学问题 
是 ： （1) 为什 么存在 如此多 的方向 交替的 稳定带 状流？ （2) 带 状环流 和大红 斑在动 
力 学上的 关系？ （3) 大 红斑的 颜色、 产生 及其稳 定性？ 

对 于问题 (1)， 目前有 两种理 论研究 解释： 第一种 观点认 为是由 于太阳 对木星 
外层 大气直 接加热 形成纬 度方向 温度梯 度所致 [5'6]， 它 仅能发 生在一 个非常 薄的球 
壳内， 速 度随大 气深度 减小， 且高纬 度与实 际差别 较大。 第二 种观点 认为由 内部热 
对流 导致的 众多对 流柱结 合而自 然产生 [7,8]， 伽 利略探 测器对 木星赤 道附近 一点大 
气直 接探测 表明， 木星表 层大气 运动速 度随深 度增加 而增加 [4] ，支 持了 第二种 观点， 
但仅有 赤道一 点处的 探测， 观 测证据 还不够 充分。 或许 这两种 理论的 结合可 以更好 
地解 释木星 大气这 一运动 特征。 

对 于问题 (2)， 目前 的观测 和研究 表明， 它们在 动力学 上联系 紧密， 但具 体动力 
学过 程仍需 进一步 研究。 Cassini 飞 船的图 像数据 表明: 在与木 星十分 类似的 土星大 
气中， 小尺 度涡流 (eddy) 与 大尺度 带状流 (zonal  flow) 是 高度相 关的， 且 通过对 1996 
年与 2004 年 两次对 土星大 气观测 发现其 赤道带 环流速 度在明 显变慢 ，从 1996 年的 
400m/s 到 2004 年的 275m/s[9-10]o 现有的 旋转行 星大气 理论认 为大尺 度环流 是行星 
内部热 不稳定 性引起 的[11]， 热 不稳定 可以引 起小尺 度有序 涡流， 而 非线性 作用将 
小尺度 涡流演 化成大 尺度带 状环流 [12~14]。 由于 行星是 球形且 快速旋 转的， 使得在 
赤道附 近产生 大量快 速顺行 环流。 由 此产生 了一个 至今没 有解决 的理论 问题： 小尺 
度涡流 通过非 线性相 互作用 产生了 大尺度 环流， 这是一 个能量 聚集过 程[15]。 如果 
没有一 种饱和 机制， 那 么小尺 度涡流 将不断 将能量 输送到 大尺度 环流。 当这 种输送 
比 流体耗 散效应 大时， 系统 将出现 非物理 结果。 目前的 旋转湍 流理论 还不能 对上述 
能 量聚集 过程的 饱和机 制给出 合理的 解释。 

对 于问题 (3)， 对大红 斑呈现 “ 红色” 现象， 目 前没有 确定的 解释， 人 们猜测 
可能是 云层放 电所致 或也其 中含有 红磷化 合物。 木星 探测器 所发回 的资料 表明， 
木 星内部 温度比 外部高 且快速 旋转， 由此在 木星大 气内部 会产生 众多柱 状涡流 ，在 
非线性 相互作 用下， 一些小 尺度的 涡流较 快演变 成带状 环流， 而一些 尺度较 大的涡 
流却 会存在 较长的 时间， 尽管它 随时间 是变化 的[3]。 据此 推测， 大红 斑可能 就是木 
星内部 温度最 高区域 形成的 柱状旋 涡[16]。 对于大 红斑的 争论， 除了 关于它 的颜色 
外， 维 持大红 斑的物 理机制 到底是 什么， 是 一个人 类还没 有解决 的科学 问题。 
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行 星和卫 星的内 部结构 


Internal  Structures  of  Planets  and  Satellites 


1 . 简介 

1964 年儒勒 • 凡尔 纳通过 他的科 幻小说 《地心 游记》 向 人们展 示了想 象中的 
地 球内部 的情况 。地 球内部 到底是 什么样 子呢？ 科学钻 探能够 帮助人 们搞清 地下正 
在进行 的物理 化学过 程及地 下深层 物质分 布赋存 状态， 从而丰 富人类 对地下 未知领 
域 的认识 。自 20 世纪 70 年代 以来， 世界 上已有 十几个 国家打 了近一 百口深 浅不一 
的科学 钻孔， 其中 4000 米 以上的 深孔有 20  口。 最深的 钻孔是 前苏联 位于科 拉半岛 
的 SG-3 钻孔， 深度为 12262 米。 到目前 为止， 钻探还 仅局限 于地壳 部分， 而且钻 
探 深度要 比地球 壳层的 厚度小 得多。 因此人 类还无 法直接 了解地 球深层 的情况 。人 
类更 是无法 直接了 解远在 地球以 外的其 他行星 和卫星 的内部 情况。 

研究行 星和卫 星内部 结构的 目的就 是揭示 其整体 结构和 内部可 能存在 的具有 
不同物 理化学 性质的 分层。 目 前的科 学水平 还不能 直接揭 示天体 的内部 结构， 只能 
通过相 关的观 测资料 来间接 推断天 体的内 部结构 。这 些观测 资料有 [1] :天 体的 质量、 
天体的 大小、 几何和 动力学 扁率、 自转 周期和 星震资 料等。 天 体的质 量对于 其结构 
和 化学组 成具有 明显的 重要性 。几 何扁率 和动力 学扁率 与天体 内部物 质分布 有着密 
切 的关系 。地震 学的研 究使得 人们得 知地球 具有分 层结构 ，并且 存在着 几处间 断面。 
地球内 部有几 层性质 不同的 同心层 —— 地壳、 地幔和 地核。 地震波 （包 括横 波和纵 
波） 资料 是地球 内部结 构的直 接约束 之一。 除 了地球 以外， 目 前只有 月球和 火星有 
星震 资料。 地球的 分层结 构模型 目前被 应用到 其他一 些类地 行星和 天然卫 星上。 

研究天 体的内 部结构 就是从 观测量 推断出 其内部 性质。 其理 论基础 是流体 静力学 
平 衡方程 和物质 的状态 方程， 以 及形状 理论。 由观 测资料 可以得 到求解 模型的 直接约 
束 条件： 平 均密度 f 和量 纲为 一的平 均惯量 矩系数 //Mi?2。 对于 地球和 月球等 具有星 
震资料 的天体 还要考 虑震波 的速度 资料。 除 了直接 约束， 还有一 些间接 约束， 包括和 
内部结 构有关 的一些 现象， 比如 磁场、 潮汐 演化、 天体 表面的 地质状 况等。 间 接约束 
虽 然不能 直接限 定天体 的内部 结构， 但是 可以用 来判断 理论模 型是否 合理。 

2.  存 在的主 要问题 

2.1 内部 结构模 型的不 唯一性 

分层结 构模型 不唯一 的原因 主要有 两个。 一 方面， 在 理论计 算的过 程中， 由于 


行 星和卫 星的内 部结构 


•  817  - 


方程的 个数要 少于未 知数的 个数， 通过理 论计算 出来的 分层结 构模型 不可能 是唯一 
的， 而是得 到一系 列的解 。另一 方面， 我们 无法知 道精确 知道行 星或卫 星内部 物质， 
只能通 过其他 一些间 接约束 来推断 其内部 的物质 组成。 这样， 就可能 有多种 不同物 
质组 成的分 层结构 模型， 这些模 型均能 满足现 有的观 测数据 。图 1 所 展示的 是一组 
木星 的卫星 Callisto 满足观 测质量 和量纲 为一的 平均惯 量矩系 数的三 层内部 结构模 
型。 其中核 的密度 有三种 可能： 岩石核 (3.56g/cm3)、 Fe-FeS 混合核 (5.15g/cm3) 和纯 
铁核 (8.0g/cm3)。 目 前还无 法解决 模型不 唯一的 问题， 只能靠 其他间 接约束 来缩小 
合理 模型的 范围。 


图 1  Callisto 的三层 内部结 构模型 [2] (三 个轴分 别为核 的相对 半径、 中间层 的密度 

和最外 层的密 度)。 


2.2  重力场 的探测 

量纲为 一的平 均惯量 矩系数 //Mi?2 作为直 接约束 之一， 只 能来源 于空间 探测。 
//Mi?2 与重 力场展 开式中 的系数 /2和022 有关。 密 度均匀 天体的 //Mi?2 等于 0.4。 
对 一般的 天体， //Mi?2 小于 0.4。 其值 越小， 物质越 往中心 集中， 中 心物质 的密度 
越大。 比如， 木卫三 的探测 结果为 //Mi?2  =0.3105±0.0028 ， 表明其 中心应 该有一 
个比较 大的金 属核； 而 木卫四 的探测 结果为 //Mi?2  =0.359±0.005 ， 表明其 内部部 
分 分化， 中心很 可能是 岩石核 [3]。 //Mi?2 的误 差越小 ，理 论模型 的可调 节范围 越小。 
如 果没有 //Mi?2 的 数据， 那 么内部 结构只 能根据 天体的 质量、 大小 和已有 的太阳 
系 天体的 信息来 分析。 

自 1957 年 10 月 4 日第 一颗人 造卫星 上天， 全 世界已 发射了  100 多个 空间探 
测器。 地 球是人 类首先 关注的 对象。 随后， 人 类跨过 近地空 间到月 球和月 球以外 
的深 空进行 探测。 火星是 人类除 地球和 月球以 外了解 最多的 行星， 已经 有超过 30 
枚 探测器 到达过 火星， 并发 回大量 的珍贵 数据和 图片。 1995 年 发射的 Galileo 飞 
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船对 木星及 其卫星 系统作 了详细 探测， 获得了 宝贵的 资料。 2004 年 Cassini 探测 
器 对土星 及其卫 星系统 （主 要针对 Titan) 做了 探测， 获得 相当多 数据。 另外 ，水 
星、 金星、 天王 星和海 王星也 曾被拜 访过。 这 些探测 都为了 解这些 天体的 内部结 
构立下 了汗马 功劳。 随 着空间 探测的 进一步 开展， 将 会有越 来越多 的天体 被揭开 
神秘的 面纱。 

自 20 世纪 90 年代 第一颗 系外行 星被发 现以来 ，越 来越多 的系外 行星相 继被发 
现 。到 2010 年 5 月， 已有 454 颗系 外行星 被发现 ®。 系 外行星 的内部 结构也 越来越 
受到 重视。 由于受 到观测 方法的 限制， 绝 大部分 系外行 星与太 阳系的 气态巨 行星相 
当。 最近 几年， 陆续 发现了 一些系 外类地 行星， 比如 0〗876,01581(^等[5,6]。 由于缺 
乏必要 的观测 资料， 系外行 星内部 结构的 研究目 前还处 在理论 探讨阶 段[7]。 

2.3  物 质的状 态方程 

物 质的状 态方程 给出了 压力、 密 度和温 度之间 的函数 关系。 在行星 内部， 物质 
处于 高压下 的凝 聚态， 状态 方程要 比气体 时的方 程复杂 得多。 

太 阳系行 星和卫 星的内 部结构 以地球 和木星 为代表 。这两 个天体 代表了 两种截 
然不同 的内部 结构。 这两 种类型 完全是 由于天 体的大 小和内 部物质 的不同 所造成 
的。 以 地球为 代表的 类地行 星和卫 星是固 态的， 其内部 主要以 水冰、 硅酸盐 和重金 
属 为主要 成分； 而木 星等大 行星则 是液态 行星， 主要 成分是 氢和氦 。 类地行 星和卫 
星的状 态方程 主要是 水冰、 硅 酸盐和 各种重 金属的 压力、 密度 和温度 之间的 关系。 
类地 行星和 天然卫 星目前 常采用 Emden 方程 [8] 或 Birch-Murnaghan 方程 [7] 作为 状态 
方程。 而大行 星则是 氢和氦 （包括 气态、 液 态和金 属态） 的 压力、 密 度和温 度之间 
的关系 [4]。 到目前 为止， 科 学家在 地面实 验室条 件下只 能部分 了解这 些物质 在某些 
压 力状态 下的状 态方程 ，对 于中心 处于极 端高压 状态的 天体的 状态方 程仅有 非常肤 
浅的 了解。 随着 理论和 实验的 进一步 发展， 科 学家们 对物质 的状态 方程会 有更为 
深入 的了。 那时， 人类对 天体的 内部结 构将会 有更为 清楚的 认识。 

3. 结束语 

行星 和卫星 内部结 构的研 究不仅 涉及空 间探测 ，而 且与相 关的理 论研究 有着密 
切的 联系。 在利用 现有理 论的情 况下， 可以 建立可 能的分 层结构 模型。 反过来 ，利 
用建 立的模 型来计 算天体 的一些 动力学 参数， 并结合 长期的 观测， 对 已有的 模型进 
行 评估、 修正。 

随着系 外行星 内部结 构研究 的深入 ，我 们还 可以深 入比较 系外行 星和太 阳系行 
星内部 结构的 不同， 从 而为我 们了解 行星系 统的形 成打下 基础。 


① 网址： Exoplanet. eu 
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行 星重力 场测量 及内部 物理结 构反演 

Observation  of  the  Gravity  Fields  of  Planets  And  Inversion  of  Their 

Physical  Structure  Interior 


在 几乎所 有的月 球和行 星探测 计划中 ，对目 标天体 的重力 场的测 量和研 究都是 
必不可 少的。 太阳系 外行星 因缺少 观测还 难以开 展对其 重力场 的深入 研究。 太阳系 
内通 常分为 两类： 类木 行星、 类地行 星及其 卫星。 它们 有各自 不同的 特点。 

对 于类木 行星， 主要 由气体 组成， 内部 大气对 流变化 很快， 因此 它们的 重力场 
的时变 性非常 显著。 对于木 星和土 星及其 卫星的 重力场 解算主 要来自 于对 Pioneer, 
Voyager •系列 计划和 Cassini 计划的 射电跟 踪资料 。如， 土星 重力场 目前较 可靠的 
只能到 10 阶次 [1]; 木 星还有 Ulysses 和 Galileo 计 划的跟 踪资料 ，可以 有更高 阶的重 
力场结 果[2]; 木卫 五已有 6 阶次 的重力 场结果 [3]。 或许 后续的 Jimo 计 划可以 为我们 
提 供更多 的关于 木星重 力场的 结果。 而 目前仍 在超期 服役的 Cassini 卫星在 探测土 
星 、环、 磁场及 其卫星 等方面 (含重 力场) 取得了 丰硕的 成果。 

对于 地球， 可以 在地面 及低空 进行绝 对或相 对重力 及重力 梯度的 测量、 或者借 
助卫 星开展 重力直 接观测 。在 20 世纪 90 年代 ，将 GPS 安装 在绕地 球飞行 的卫星 
上， 同时借 助于激 光测距 跟踪， 可精确 地得到 卫星的 轨道， 从而 反演出 地球重 力场。 
近 年来， 卫星- 卫星跟 踪技术 (SST) 得 到了广 泛应用 ，如 CHAMP、 GRACE 和 GOCE 
计划 ，前 两个都 在超期 服役。 GRACE 卫星 已给出 360 阶 (甚至 2160 阶 ，如 EGM2008 
模型) 的重 力场及 其变化 (35 天 甚至一 星期间 隔)， 从而 可对地 区性的 质量变 化特别 
是地面 和浅地 表的流 体迁移 开展研 究[4]。 GOCE 卫星由 于搭载 了特殊 设计的 重力梯 
度 仪和阻 力补偿 技术的 应用， 可以 预期对 全球冰 川的变 化得到 有用的 信息。 但这种 
重力梯 度仪器 太重、 太大 而难以 应用于 对其他 行星重 力场的 测量。 最 近荷兰 在开展 
重力 梯度仪 小型化 (约 1 公 斤重) 的研 究工作 [5]， 如果 成功， 与 SST 技 术的广 泛应用 
前景 一样， 可以 预期它 将广泛 应用于 以后对 其他行 星及其 卫星的 重力直 接测量 ，并 
显 著提高 (至少 2 个 量级) 对目 标星体 的重力 场解算 精度。 

对于 其他类 地行星 ，通 常都是 将我们 对地球 重力场 及其内 部结构 的观测 和研究 
方法 推广到 对这些 行星的 研究。 下面 以火星 为例。 目 前发表 的火星 重力场 模型有 
JPL  的 95 阶次的  MGS95J[6]、GSFC  的 90 阶次的  GGM1041C(http://www.pds.wustl.edu) 

以及 欧洲的 MGGM08Am。 它们主 要是从 MGS、 Mars  Odyssey 和 MEX 的 飞行器 
跟踪资 料解算 所得， 这些卫 星的轨 道都很 类似， 即 倾角在 90° 左右， 使得高 阶带谐 
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项 与同为 偶数或 同为奇 数的低 阶带谐 项系数 夹杂、 纠缠 在一起 而难以 分离， 即所谓 
的 “lumped” 重力 系数。 

另外， 从对火 星各轨 道器的 轨道观 测反演 得到的 重力场 出发， 深 入研究 火星内 
部核 的流变 学状态 (固、 液态？ ）、 核的 大小、 矿物 学特征 (如轻 元素的 组成及 比例) 
等仍 是火星 内部物 理学中 重要和 基础性 的未解 问题。 对于 地球， 有大 量的、 各学科 
领域的 测量， 特别是 地震层 析成像 和自由 振荡、 电 磁场、 重 力场、 火山、 地 质学、 
地 球自转 等以及 实验室 资料， 综合起 来共同 反演； 但对 于其他 行星， 则只有 非常有 
限 的观测 资料， 因而 对它们 的内部 物理反 演结果 的可靠 性和精 度也很 有限。 例如， 
火 星的总 惯量矩 / 和潮 汐二阶 洛夫数 & 在现有 的关于 火星内 部矿物 学组成 及其相 
变、 温度结 构等研 究中提 供了非 常关键 (但很 不够) 的 全球性 约束， 如有人 [6,8] 认为火 
星核 至少是 部分液 态的。 但它究 竟是完 全液态 还是存 在固态 内核， 实 际上还 缺乏其 
他 证据， 仍然是 一个很 开放的 问题。 

在 利用地 面或卫 星上直 接测得 的这些 离散的 重力或 重力梯 度资料 、或由 卫星轨 
道资料 反演解 算地球 或行星 及其卫 星的重 力场时 ，在理 论上都 会遇到 一些共 同的问 
题， 例如： 

(1)  重力场 反演结 果是否 唯一？ 由于地 球及其 他行星 的复杂 性及各 自特点 ，数 
学上， 有很 多甚至 无穷多 个质量 分布可 以产生 离散观 测得到 的这些 观测值 (边 界条 
件)， 实际工 作中， 只 能利用 尽可能 多的其 他信息 如初始 重力场 模型、 行星 地形模 
型等进 行约束 ，并反 复迭代 得到较 优的反 演结果 。如 果缺乏 这些先 验的重 要信息 (实 
际上 我们对 其他星 球的知 识正如 此)， 就 难以获 得较好 的反演 结果。 

(2)  重力 场向下 延拓是 否稳定 有效？ 反演重 力场， 其本质 是一个 边界值 问题， 
即以卫 星轨道 面这个 边界上 的重力 、重 力梯 度或轨 道数据 作为边 界值， 解算 一定的 
观测方 程得到 行星外 部的重 力场， 理 论上， 该结果 只适用 于该边 界的外 部空间 。要 
想得到 行星表 面与卫 星界面 之间的 空间部 分的重 力场， 就需要 将卫星 界面以 外的解 
向下 延拓， 但 可能会 发生不 稳定性 问题， 因 此还需 要利用 行星地 表的有 关数据 ，但 
事 实上我 们对大 多数行 星还缺 乏这些 足够的 信息。 

(3)  球函数 表示法 本身的 问题： 目 前所有 的重力 场模型 都使用 球函数 进行空 
间 解析， 但 球函数 截断存 在有效 性问题 及球函 数级数 在行星 表面附 近的空 间不一 
定 收敛。 

小结： 除地 球外， 目前 对太阳 系行星 及其卫 星的重 力场观 测都是 通过对 绕它们 
飞行 的轨道 器的轨 道跟踪 测量资 料间接 解算而 得到， 因 此都受 轨道本 身设计 及其定 
轨 精度的 限制， 所得重 力场模 型难以 反映其 精细结 构及其 变化。 在由 这些结 果反演 
研究 它们的 内部结 构和物 理时， 因受观 测资料 所限， 也还 存在很 大的不 确定性 。在 
理论及 其数值 解算方 法上， 都是按 照研究 地球重 力场的 理论和 方法， 也因此 存在相 
同的 问题。 
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行星自 由摆动 的激发 与维持 


Excitation  and  Maintenance  of  Planetary  Free  Oscillations 
1. 引言 

自由 摆动是 行星自 转的一 个基本 特征。 到目前 为止， 观测 和研究 最多的 是地球 
的自 由 摆动。 Euler 于 1758 年 指出： 当一 个旋转 对称椭 球形刚 体的自 转轴与 其惯量 
主 轴不重 合时， 此刚体 的自转 轴会在 其椭球 表面作 周期性 摆动。 1765 年， Euler 将 
此理论 应用于 地球， 得到 刚体地 球的自 由摆动 周期为 305 天。 

1891 年， Chandler 在寻 求纬度 观测中 305 天周 期项时 发现了  14 个月左 右的周 
期 性摆动 (后来 命名为 Chandler 摆 动)。 理 论与实 测的这 一差异 已主要 由弹性 地球模 
型所 解释。 作 为自由 运动， 由于 地幔滞 弹性等 能量耗 散源的 存在， Chandler 摆动应 
是一 个逐渐 衰减的 进程。 但 一百多 年来的 观测表 明其振 幅虽有 变化， 却无任 何长期 
衰减的 迹象。 这说 明一定 存在某 些激发 因素在 克服阻 尼而维 持这种 运动。 


2 .自 由摆动 的激发 与维持 


对于地 球自由 摆动的 激发与 维持， 人们提 出了多 种多样 可能的 机制和 来源。 

地震？ 地震是 反映地 球活动 性的一 种自然 现象。 一次大 地震不 仅引起 震中地 
带的地 面变形 和地层 错动， 还会 在更广 泛的地 区引起 形变。 由 于地震 引起物 质的重 
新 分布， 人们 很早就 猜想， 地震是 Chandler 摆动的 离散激 发源。 但是理 论研究 表明, 
地震 活动引 起的激 发量级 太小， 不足 以激发 Chandler 摆动。 到目前 为止， 人 们也未 
能观测 到地震 引起的 Chandler 摆动的 变化。 

核幔 力矩？ 核幔力 矩起源 于地核 流场与 不规则 核幔边 界地形 层的相 互作用 ，地 
球内部 磁场变 化的时 间尺度 可以跟 Chandler 周期相 比拟。 Hide 等根 据周期 强迫的 
机制 提出， 作用 于核幔 边界上 压力的 变化对 Chandler 摆动 的激发 ，与 所需要 的观测 
激发在 量级上 相当。 这 个理论 成果虽 然令人 鼓舞， 但 至今也 没有得 到任何 观测的 
证实。 

地表 流体？ 目 前绝大 多数的 研究将 地表流 体作为 Chandler 摆动的 宽带激 发源， 
通 过功率 谱分析 方法， 来探索 大气压 力变化 和风、 洋底 压力变 化和洋 流以及 地下水 
等的 贡献。 由于采 用的资 料或时 段的不 一致， 诸 多研究 结果存 在着相 当大的 争议。 

日本 学者通 过分析 日本气 象厅和 美国国 家气象 中心归 算的大 气角动 量资料 ，认 
为 大气是 Chandler 摆动的 主要激 发源， 风 项比气 压项对 Chandler 极 移激发 的贡献 
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更为 显著。 然而， 美国学 者根据 全球海 洋洋流 和洋底 压力场 资料， 通 过对海 洋角动 
量与 Chandler 摆 动激发 关系的 研究， 得出大 气激发 较小， 海洋 激发， 特别 是海洋 
底压力 激发， 可以解 释绝大 部分的 Chandler 摆动。 

人们 还探究 了地下 水等对 Chandler 极移的 激发， 提出地 下水激 发大约 可以解 
释大约 30% 的 Chandler 摆动， 雪的 激发量 还不到 1% 的 Chandler 摆动， 主要 的天然 
和人工 水库以 及蓄水 层的激 发可以 忽略， 冰川 的激发 作用就 更小。 

3. 讨论 和展望 

对于地 球自由 摆动的 激发与 维持的 来源， 虽然 经过长 达一百 多年的 研究， 目前 
仍众说 纷纭， 无明确 一致的 结论。 

如 果是周 期强迫 来维持 Chandler 摆动， 那么这 个周期 必须是 Chandler 周期， 
而 Chandler 周期 是由整 个地球 的固有 性质决 定的， 从概率 上讲， 地 球的局 部物质 
运动 很难形 成具有 Chandler 周期的 强迫或 Chandler 频带的 激发。 如 果考虑 激发地 
球 自转的 刘维方 程中的 非线性 效应， 地球 自转速 率的长 期减慢 可以使 Chandler 摆 
动的振 幅有所 增加， 但 其量级 很小， 难 以维持 Chandler 摆动。 

地 球的自 由摆动 很有可 能依靠 地表流 体的连 续随机 激发来 维持。 目前 的大多 数研究 
仅 仅局限 于频谱 方法， 而在 时间域 中的分 析有待 进一步 加强。 另外， 时刻 处于阻 尼和激 
发过 程中的 Chandler 摆动， 与理 想的完 全自由 Euler 摆动 之间的 差异， 值 得深入 探讨。 

除地 球外， 其他 太阳系 天体， 如 月球的 物理天 平动和 火星自 由摆动 的研究 正吸引 
人们的 注意。 由于受 到观测 条件的 限制， 还 鲜有涉 及它们 的激发 与维持 机制。 随着国 
际上行 星探测 技术的 发展， 人 们可望 基于更 多的高 精度深 空探测 资料， 对行星 自由摆 
动进 行一系 列新的 探索和 研究。 人们终 将解开 行星自 由摆动 的激发 与维持 之谜。 
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非线性 行星流 体动力 学研究 中的数 学问题 

Mathematical  Problems  in  Nonlinear  Planetary  Fluid  Dynamics 


1.  行 星流体 动力学 

行星流 体动力 学是应 用流体 力学方 法研究 行星表 层大气 、海 洋和 内部流 体的交 
叉 学科， 目的是 理解行 星流体 纷繁复 杂的运 动形态 和其随 时间变 化的演 化过程 ，揭 
示各种 物理、 化 学因素 相互作 用的动 力学机 制等。 

根据 行星流 体的导 电性质 和研究 侧重， 行 星流体 动力学 研究一 般可分 为两部 
分： 一是 研究流 体的热 对流、 组 分对流 和行星 自转不 均匀性 (岁 差、 章动) 导 致的流 
体运动 问题。 例如， 木 星和土 星大气 条带状 图案的 形成， 行 星内部 不导电 层的热 
对流， 以及与 行星固 体核形 成密切 相关的 组分对 流等； 二是 研究磁 流体动 力学问 
题， 例如类 地行星 的导电 液核和 类木行 星金属 氢层的 磁流体 运动。 在 所有具 有内禀 
磁场的 行星中 ，其内 部导电 流体的 运动与 行星磁 场的形 成和演 化有着 十分密 切的关 
系， 关于 此问题 的理论 被特别 地称为 “ 行星发 电机理 论”。 

对 行星流 体动力 学问题 的研究 ，不仅 能使我 们理解 行星形 态各异 的流体 运动的 
物理 本质， 拓展 人类对 宇宙的 认识， 并且 如果能 够预测 诸如地 磁变化 和磁极 倒转等 
现象， 将对 人类的 生活和 生存具 有重大 的现实 意义。 

2.  数 学问题 

行 星流体 动力学 过程是 强非线 性的， 其 运动受 到诸多 因素的 控制和 影响， 表现 
出极 高的复 杂性。 在数 学上， 对行 星流体 动力学 过程的 描述是 一系列 的方程 和相应 
的初、 边值 条件。 完整的 动力学 方程组 包括： 运 动方程 (Navier-Stokes 方 程）、 能量 
方程、 电磁 场方程 (Maxwell 方程) 和连 续性方 程等。 

以不可 压缩流 体为例 ，在 Boussinesq 近 似下， 描 述行星 磁流体 动力学 的量纲 
为一 的方程 组可写 成如下 形式： 

^  p\  \  -1 

E  —  +  u-Wu-\2u  +2kxu  +  VP^Ra0r  +  —(VxB)xB  ,  (1) 

、己 t  y  Pm 

d&  1  9 

—— +  i/V0  =  — v20-wvro,  (2) 

dt  Pr 

—  =  Vx(uxB)  +  —V2B,  (3) 

dt  V  ；  Pm 

(4) 

(5) 


▽  •  w  =  0, 

▽  5  =  0. 
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其中， 《  (速 度矢 量)、 5( 磁感应 强度矢 量)、 0( 温度) 和 P (压 强) 为待求 未知量 ，/为 
时间， A 为行星 自转方 向单位 矢量， I* 为位置 矢量， ％ 为绝热 自压温 度场， E、 Ra、 
Pr 和 Pm 分别为 Ekman 数、 Rayleigh 数、 Prandtl 数和磁 Prandtl 数， 定义 如下： 

Ra  =  ^^,  Pr  =  ^,  Pm  =  ^. 

nd2  vn  /c  a 


E 


⑹ 


上 式中， v 为 动黏滞 系数， O 为行星 自转角 速度， ^ 为流 体壳层 厚度或 特征尺 
度， OC 为 热膨胀 系数， go 为重力 加速度 常量， Ar 为流 体上下 （内 外） 界面温 度差， 
/c 为 热扩散 系数， 1 为 磁扩散 系数。 

对此 非线性 方程组 进行求 解是行 星流体 动力学 研究极 具挑战 性的数 学问题 ，其 


困难 之处表 现在： 

(1)  快速 的行星 流体运 动带来 极强的 非线性 动力学 效应。 例如， Rayleigh 数的 
微小改 变可产 生截然 不同的 流体运 动形态 ，这反 映了非 线性动 力学系 统中普 遍存在 
的分 岔现象 [1]; 

(2)  行星流 体的动 力学参 数非常 极端。 例如， 地球 液核的 Ekman 数 大约为 10~10 
量级， 木星 大气的 Ekman 数 大约为 10_1()至 1(T15 量级， 导致 了运动 方程的 奇异性 
和 复杂的 边界层 效应。 

(3)  流体 运动受 到热不 稳定性 (热浮 力)、 自转 (科 里奥利 力）、 黏性 (黏 滞力) 、磁 
场 (洛 仑兹 力）、 压 力等多 种因素 的联合 控制， 表现 出很强 的非线 性耦合 特征， 产生 
了一 系列动 力学复 杂性； 

(4)  行 星的几 何形状 近似为 球形， 流体 运动受 到界面 曲率的 影响； 

(5)  行 星快速 自转， 流体 运动受 到科里 奥利力 的强烈 影响， 这也 是行星 流体区 
别 于其他 类型流 体的显 著特征 之一； 

(6)  流体 运动的 时空尺 度具有 很大的 跨度， 在空间 上具有 小尺度 的涡旋 到大尺 
度 的环流 结构， 在时间 上既有 高频的 波动， 也 有低频 的长期 变化； 

(7)  边 界条件 强烈地 影响着 流体的 运动。 已 有研究 表明， 如果下 地幔的 电导层 
很厚， 则 由外核 磁流体 运动产 生的地 球磁场 将不可 能维持 [2]。 


3. 数值计 算方法 

要全面 了解行 星流体 和磁流 体动力 学现象 ，我 们必 须求解 完整的 非线性 动力学 
方 程组， 这在 理论研 究上是 极其困 难的， 因 此数值 计算成 为研究 此问题 的重要 手段。 

非线性 流体动 力学的 特点决 定了数 值模型 必须具 有很高 的时空 分辨率 ，计 算规 
模 巨大， 现 今计算 能力最 强的百 万亿、 千 万亿次 并行计 算机均 已应用 于此领 域的研 
究。 数值 计算不 仅对处 理器和 网络等 硬件设 备的速 度要求 极高， 同时 也要求 软件必 
须具 有很高 的执行 效率。 该问题 在计算 机体系 结构、 计算 方法、 并行计 算模型 、软 
件优 化等方 面都是 高性能 计算领 域的一 个重大 挑战。 
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20 世纪 80 年代， 并行 数值计 算已开 始应用 于行星 的流体 动力学 研究， 随后出 
现了全 三维的 地球发 电机模 型[3]。 随着行 星深空 探测带 来的大 量观测 结果， 近二十 
年来， 并 行数值 计算也 拓展到 更多行 星流体 动力学 问题的 研究， 如 火星、 木 星和土 
星的 发电机 模型， 木星、 土星大 气条带 状对流 结构等 问题。 

针对非 线性行 星流体 动力学 问题， 目前 已发展 了多种 全三维 (不 考虑对 称性) 
的 主流数 值计算 方法， 它们主 要是： 球谐 展开、 有限 差分和 有限元 方法， 简 单介绍 
如下。 

由于 行星几 何形状 近似为 球形， 对 方程作 球谐展 开是很 自然的 想法， 因 此球谐 
展开 法是最 早发展 起来的 数值计 算方法 [3]。 它 是一种 谱分析 的全局 方法， 其 基本原 
理是： 在球坐 标中， 将 某一半 径球面 上的待 求变量 展开为 球谐表 达式， 同时 在半径 
方向上 采用有 限差分 进行离 散或切 比雪夫 变换作 进一步 展开， 然后代 入原方 程求得 
展开 系数， 从 而得到 原方程 的解。 球谐展 开法由 于计算 非线性 项时需 要作谱 空间与 
物 理空间 之间的 全局性 勒让德 变换， 因无快 速算法 而计算 较慢； 在求 解较小 Ekman 

数 (大雷 诺数) 问 题时， 往 往要引 人一个 无物理 意义的 Hyperviscosity (超 黏滞) 假设 - 

此 假设可 能导致 错误的 结果； 该方 法并行 计算的 负载平 衡不易 实现， 且不利 于处理 
局 部变化 的边界 条件。 

有 限差分 法是一 种局部 方法， 其原 理是： 在空 间上， 将 半径、 经度、 纬 度进行 
均匀或 非均匀 的网格 划分， 然后直 接将变 量在网 格上进 行离散 (一般 采用交 错网格 
离散格 式)； 在时间 上采用 Crank-Nicholson 格式或 者其他 隐式、 半隐 格式， 并结合 
投影 [4] 或 近似因 式分解 [5] 方法 以解决 不可压 缩流体 中压强 求解的 困难； 将方 程中的 
非线 性项作 线性化 处理， 最 后归结 到求解 线性代 数方程 的 问题。 由于 采用球 
坐标 系统， 有 限差分 法在两 极和球 心存在 奇点， 这是因 为方程 中存在 l/rsin/9 项带 
来的数 学奇点 (非 物理奇 点)， 并且在 两极和 圆心附 近网格 过小， 致使 时间步 长不能 
取得 很大。 不过， 也 由于其 是局部 方法， 可以很 方便地 处理复 杂变化 的边界 条件， 
也不需 要引入 球谐展 开法的 “超 黏滞” 假设， 网 格结构 规则， 利 于并行 处理， 且编 
程简单 [6]。 

有 限元法 也是一 种局部 方法， 它一 般采用 四面体 单元将 空间区 域进行 网格划 
分， 然后 将变量 离散到 每个单 元上， 如 Hood-Taylor 型混合 元[7]， 并 将每个 单元内 
的未知 量写成 分片连 续函数 形式， 使用 Galerkin 等 方法， 采用 element-by-element 
(EBE) 技术 [8] 形成 分布 式的刚 度矩阵 来进行 求解。 在相 同节点 数目情 况下， 有限元 
法 的计算 精度比 有限差 分高， 且 不存在 有限差 分法中 的奇点 问题， 也 易于引 入复杂 
的边界 条件。 在单 元矩阵 形成、 解算线 性方程 组的过 程中， 由于 采用了  EBE 技术， 
使 该方法 尤其适 合目前 主流并 行计算 机的分 布式集 群系统 ，程 序具有 良好的 并行可 
扩展性 和加速 比[6,9]。 EBE 有限元 法已成 为非线 性行星 流体动 力学并 行计算 的希望 
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所在。 

4 .前景 

非线性 行星流 体动力 学问题 因为其 物理和 数学的 复杂性 ，迄 今没 有获得 完美的 
解决。 随着 并行计 算机硬 件的飞 速发展 以及并 行软件 技术的 提高， 这 个问题 将有望 
通过数 值研究 在一、 二十年 内获得 突破。 
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太湖 是否是 陨石冲 击坑？ 

The  Impact  Origin  of  the  Taihu  Lake? 

太湖是 我国第 三大淡 水湖， 是 长江三 角洲冲 积平原 上一颗 璀璨的 明珠， 位于上 
海、 杭州 、南 京三大 城市的 中心， 环太湖 区域一 直是我 国经济 文化最 发达的 中心之 
一。 太湖的 形成与 演化也 一直受 到中外 学者的 关注， 其成 因众说 纷纭， 有构 造说、 
泻 湖说、 三 江堰塞 湖说、 火山 说等。 近二十 年来， 太湖 西南的 圆弧形 使一些 学者怀 
疑 其为陨 石冲击 所致， 并提 出太湖 的陨石 冲击成 因说， 但冲击 坑的确 定及太 湖冲击 
成因 说如何 解释太 湖的大 、浅 、平、 新等 特点， 颇受 争议。 


陨石 冲击坑 是指小 行星体 或彗星 超高速 冲击另 一较大 的行星 或卫星 ，而 形成的 
环 形坑。 冲击成 坑作用 是太阳 系早期 阶段中 极其重 要的地 质过程 [1]， 大量的 卫星遥 
感 图像显 示冲击 环形坑 遍布月 球及其 他行星 或卫星 。地 球同理 也曾被 冲击作 用所改 
造， 但大多 冲击坑 被后期 构造运 动与地 表分化 作用所 抹平或 掩盖。 陆 地冲击 坑的形 
成主 要有三 个阶段 [2,3]。 首先 是压缩 阶段， 超高 速小行 星体或 彗星的 动能在 瞬间转 
化为冲 击波， 对 地表岩 石发生 挤压、 震碎、 变形、 熔融； 第二 阶段为 挖掘及 扩展阶 
段， 冲击波 以球面 波的形 式快速 传播及 扩张， 形成环 形坑， 同 时大量 受冲击 物被滅 
射 并抛向 空中； 第 三阶段 为改造 阶段， 扩张 结束， 坑壁 坍缩， 抛 射物回 落充填 坑内。 
冲击 坑形成 的不同 阶段产 物的独 特特征 为后期 的冲击 坑鉴定 提供了 不同角 度的证 
据。 陆 地冲击 坑的证 据其本 包括： 环形 构造、 岩石震 裂锥、 石 英颗粒 的面状 变形特 
征、 击变 玻璃、 击变 微小圆 球粒、 击变 岩石角 砾岩、 击变熔 融岩石 玻璃、 石 英高压 
相、 陨石残 留体等 [2,4〜6]。 有些证 据显而 易见是 冲击成 坑作用 所致， 如 陨石残 留体， 
石 英高压 相等， 而有 些证据 具有多 解性， 如环形 构造， 石英 的变形 纹等， 其 他地质 
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作用 如火山 作用， 构造挤 压等， 也可 形成。 

太湖作 为冲击 坑的证 据首先 是太湖 的西南 面呈圆 弧形。 20 世纪 90 年代 早期， 
与冲击 有关的 证据相 继在太 湖诸岛 上的泥 盆系五 通组石 英砂岩 中发现 [7 〜 1(1]， 包括石 
英颗 粒的微 裂隙， 变 形纹， 波状消 光等， 表 明太湖 冲击成 因的可 能性。 但由 于石英 
变形 特征及 环形构 造的多 解性， 太湖 冲击说 未能赢 得大多 学者的 认可， 遭到 许多反 
对及 质疑。 冲 击成因 说很难 解释太 湖的大 、浅 、平、 新等 特点。 太湖 直径约 65 千 
米； 湖 水浅， 最 深不过 3 米； 湖 底十分 平坦， 坡度 很小； 湖底 很新， 基本上 为坚硬 
的黄土 物质， 仅少量 淤泥， 黄土 层距今 1.1 万年至 2 万年 之间。 这些 特征很 难与传 
统意 义上的 陨石冲 击坑相 符合， 直径 65 千米如 此大规 模的冲 击坑， 应有中 央隆起 
峰， 不应如 此平； 湖 盆深度 也应远 远超过 几米， 应达到 千米级 深度； 如此新 的冲击 
坑， 应 伴有大 量的受 冲击而 变质的 物质。 

近 几年太 湖及其 周边湖 泊的清 淤工作 从另一 个角度 提供了 冲击的 新证据 —— 
冲击 濺射物 的发现 [11]。 冲 击濺射 物是指 冲击成 坑作用 中被抛 射到空 中再溅 落在冲 
击坑及 其周边 地区的 受冲击 而变质 的陆源 物质， 常见的 有玻璃 陨石、 击变微 小圆球 
粒、 击变 岩石角 砾岩、 击变 熔融岩 石等。 南京大 学的研 究小组 从溅射 物的角 度对太 
湖冲击 成因展 开了深 入的研 究工作 。近几 年在太 湖地区 及周边 地区的 淤泥层 位中发 
现了许 多形态 奇特的 奇石， 经 多种方 法测试 研究， 确定为 太湖冲 击坑的 溅射物 [11]。 
濺射 物主要 分为两 大类， 一类富 铁质， 包 括微小 球粒、 棍状減 射物及 各种形 态的块 
状和片 状体； 另 一类贫 铁质的 扭曲块 状体。 溅射 物外形 多具有 旋转扭 曲形态 及熔壳 
特征， 显示了 熔融、 塑性- 半塑性 特征， 显 示其成 因经历 了冲击 震碎、 熔融、 挖掘 
抛射、 空中 飞行， 最后濺 落在冲 击坑及 其周围 等冲击 濺射物 才具有 的特征 [11]。 太 
湖地 区冲击 溅射物 的发现 不仅可 为太湖 冲 击说提 供新的 物证， 淤泥层 位也将 冲击年 
代 限制在 近一万 年内。 但大 、浅、 平 几大难 点依然 存在。 

转换思 维和多 角度科 学求证 是证明 太湖是 否是冲 击坑的 关键点 。如 果太 湖是传 
统意义 上的陨 石接触 型冲击 坑-陨 石或彗 星直接 碰撞到 地表， 如此大 的冲击 坑将产 
生中央 隆起峰 及大量 的击变 物质， 确实 很难解 释现今 的太湖 如此浅 与平。 但 以此否 
定冲击 坑的存 在也难 解释冲 击溅射 物及大 量击变 石英变 形纹的 存在。 换一种 思维， 
太 湖不是 传统意 义上的 陨石碰 撞型冲 击坑， 而 是非接 触型冲 击坑， 如 彗星在 空中的 
爆炸而 产生的 球面冲 击波向 下冲击 成坑作 用或可 解释太 湖的浅 与平的 难点， 这方面 
的 理论工 作尚缺 乏深入 系统的 研究， 有待 深入。 另外， 多角度 科学求 证是太 湖冲击 
成因的 基石， 冲 击证据 是一点 一点建 立的。 冲击 成坑作 用的三 个阶段 皆有一 些独特 
特征， 不 同角度 会提供 不同的 证据。 新的 濺射物 的深入 研究会 有助于 建立确 凿的证 
据， 利 用新的 理论知 识和分 析手段 对太湖 地区石 英砂岩 的研究 也会发 掘新的 证据， 
未来湖 底的钻 探取样 会从深 度这个 角度提 供新的 证据。 

太湖 冲击成 因研究 具有重 大的科 学意义 ，这 或将是 世界上 非常独 特的陨 石冲击 
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坑。 但太 湖冲击 坑的假 说仍需 大量细 致的工 作才能 确立， 进一 步的理 论解释 与冲击 
模式的 建立， 有待 今后继 续深人 研究。 
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苏 梅克- 利维 9 号 彗星撞 击木星 


Comet  Shoemaker-Levy  9  Collision  with  Jupiter 


1994 年 7 月 16-22  0  , 苏梅克 -利维 9 号 (Shoemaker-Levy  9， 简记为 SL9) 彗 
星 分裂的 21 个 碎块依 次撞击 木星， 这是 人类第 一次事 先预报 而观测 的太阳 系天体 
大撞击 事件， 举世 瞩目。 

SL9 是 怎样的 天体？ 它是 怎样分 裂的？ 这 些碎块 撞击木 星会发 生什么 现象? 对 
木星有 何灾难 影响? 天文学 家对这 一系列 问题进 行理论 探讨与 推测， 追踪这 颗彗星 
各 碎块的 行迹， 建立 国际木 星监测 (1JW)， 组 织和协 调联合 观测。 这 场大撞 击事件 
也引 起广大 公众的 关注。 全世界 的地面 光学和 射电望 远镜、 飞机天 文台， 国 际紫外 
天 文卫星 (1UE)、 哈 勃太空 望远镜 (HST)、 伽 利略飞 船和尤 利西斯 (Ulysses) 飞 船的空 
前规 模大量 观测， 获得 了丰富 资料， 显 示出丰 富精彩 的撞击 现象， 分 析研究 持续十 
多年， 得到很 多珍贵 成果， 也引 发出一 些需要 深入研 究的新 问题。 

1. 太空 “珍珠 串”， 一颗奇 特的分 裂彗星 

苏梅克 (Eugene  M. Shoemaker) 及 其夫人 卡洛琳 (Carolyn  Shoemaker) 与利维 
(David  H  Levy) 合作， 用 40cm  口 径施密 特望远 镜拍摄 星空， 搜寻太 阳系小 天体。 
1993 年 3 月 24 日， 卡 洛琳注 意到前 夜拍摄 的底片 上好似 “压碎 了的彗 星”， 大为 
惊异， 电告 国际天 文学联 合会的 马斯登 (B.GMarsden) 给予 认证， 并请 求使用 基特峰 
天文台 90cm  口径空 间监测 （Spacewatch) 望 远镜的 司考蒂 (J.Scotty) 观测。 实 际上， 

3 月 15、 17、 19 日 也曾拍 摄到它 。司考 蒂确认 出这颗 彗星实 际上是 一串彗 星碎块 (子 
慧 星)， 且每 块都有 艨胧的 彗发和 彗尾。 按惯例 命名为 Shoemaker-Levy  9, 按发现 
时 间正式 命名为 D/1993  F2。 以前 也观测 到彗星 分裂为 几块的 现象， 但却没 有像它 
这样呈 直线排 列的， 故称 为太空 “珍珠 串”。 虽然它 很暗， 但是 大望远 镜不断 追踪到 
它的 动态。 最初辨 别出它 分裂的 11 块， 后增至 16 〜 17 块、 21 块， 它 们分离 的间距 
越来 越大， 都有朦 胧彗发 和彗尾 (图 1)。 

从一 系列观 测资料 可以推 算出它 的轨道 、过去 和未来 的运动 情况。 计算 结果表 
明， 它不是 正常意 义下的 绕太阳 公转， 而是 绕木星 转动。 它在 1970 年前接 近木星 
时 就被俘 获为绕 木星运 行了， 绕转 周期约 2 年， 远木 (星) 距 0.33 天文 单位。 它可能 
在 1992 年 7 月 7 日经过 近木星 点时， 受 木星的 强大引 潮力而 撕裂为 多块， 1993 年 
7 月 16 日它们 到远木 星点， 散开 为长达 5000 万 千米的 一串， 然后再 转到向 木星运 
行， 终于在 1994 年 7 月 16-22  H 依 次撞击 木星。 
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图 1  Shoemaker-Levy  9 彗星分 裂的子 彗星在 1993 年 3 月 (左) 〜 7 月 (: 右) 分 离越来 越远。 

它的彗 核及其 分裂的 碎块都 多大? 由于 它们既 远且暗 ，又被 弥漫的 彗发包 围着， 
很难准 确测出 大小， 估计 各子彗 核的大 小约几 百米到 2km, 质量为 2  ~  4  x  10nkgo 

彗核是 彗星的 本体， 一般 主要是 H20 等冰 和尘埃 冻结的 脏雪球 团块， 运行到 
离太 阳较近 时受太 阳辐射 加热， 冰蒸 发并带 出尘埃 而形成 彗发和 彗尾。 碎块 G 和 
K 撞击木 星后， 柯伊 伯飞机 天文台 (KAO) 观测到 H20 在波长 7.7136、 7.7118、 
7.7090叫1 的 三条发 射线， 但 30min 后消 失了， 情况 有利于 H20 来自 彗星 (而 不是来 
自木 星)。 它含 H20( 冰) 可能 相当少 (难确 定含多 少)， 可 以认为 是衰老 彗星。 

2. 巨大的 木星， 奇 妙多彩 的世界 

木 星是太 阳系行 星中最 大的， 其赤 道半径 (71492km) 是 地球的 11.2 倍， 质量 
(1.8986X  1027  kg) 是地 球的 317.8 倍， 确是颗 “巨行 星”。 木 星的平 均密度 (1.33g/cm3) 
比 地球的 (1.52g/cm3) 小， 它的主 要成分 是氢， 其次 是氦， 还有较 少的重 元素。 跟地 
球 不同， 木星没 有固态 表面， 从 木星浓 厚大气 下层过 渡到液 态氢的 外层。 再往 深处则 
因 外层的 高压而 转变为 金属氢 中层， 中心 区可能 是岩石 (冰) 物质 的星核 (图 2)。 

木 星大气 有三个 云层， 自上而 下是氨 (NH3)、 硫 氢化铵 (NH4SH)， 水 (H20) 的冰 
晶 云层。 从望 远镜或 飞船所 摄图片 上看到 的木星 “ 表面” 不同 纬度的 带纹特 征实际 
上 主要是 高层云 景观， 而 难见到 下面的 云层和 大气。 云层 上空还 有己炔 (C2H2) 、乙 
烷 (C2H6) 及甲 烷 (CH4) 的雾 霾层。 

木 星不是 像地球 那样作 刚体式 自转， 而是 较差式 自转， 即 赤道区 自转快 (周期 
为 9 小时 50 分 30 秒)， 高 纬区自 转慢些 (周 期为 9 小时 55 分 40.6 秒)， 而木 星内部 
的自转 周期为 9 小时 55 分 29.7 秒。 由于 木星自 转快， 其表面 呈扁球 体状。 

木星大 气的运 动错综 复杂， 在尺度 1000km 以下运 动极其 紊乱， 而更大 尺度上 
又显 示相当 有序。 相对 于自转 (内 部) 系统 IE 而言， 风流是 东向和 西向的 (纬 向环 流)， 
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图 2 木星 的内部 结构。 
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图 3 木 星大气 的温度 分布与 云层。 

南、 北半 球各有 五六对 的纬向 环流， 维 持很久 (几 十年 不大变 化)， 最大 风速达 130m/s。 
另一 方面， 南北 向的风 很弱。 木星的 彩色云 带纹与 纬向环 流之间 对应， 但带 纹特征 
有短时 间变化 。木 星的云 也有垂 直运动 ，白 色或淡 黄色的 亮带是 温度较 低的高 层云， 
反 气旋式 运动， 又 有上升 运动； 棕色的 暗纹是 温度较 高的低 层云， 气旋式 运动， 又 
有下降 运动， 云带 上有小 涡流、 斑点及 纤维等 不规则 结构。 最 显著特 征是大 红斑， 
位 于南纬 22°， 呈椭 圆形， 东 西长约 26000km， 南 北宽约 14000km， 从发现 至今已 
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维持 300 多 年了。 大红 斑是高 于周围 云顶的 温度较 低的反 气旋， 有 周期约 6 天的反 
时针 转动。 大红 斑的本 质及其 持久的 原因仍 是未解 之谜。 此外， 木星 上还有 几个卵 
形斑， 它 们维持 几年或 更久。 1938 年 观测到 南纬有 3 个 白色卵 形斑， 到 2000 年合 
并为类 似大红 斑的小 红斑。 

跟地球 大气的 温度垂 直分布 相似， 木星大 气自下 而上可 分为对 流层、 平 流层、 
中层、 热层 及外大 气层。 由于 木星没 有固态 表面， 常以 相应气 压表示 高度。 气压 
O.lbar 往 下是对 流层， 云层都 在对流 层内。 气压 100mb 到 O.lbar 是平 流层， 再往 
上是 中层和 热层。 木星 也有电 离层， 从 气压约 O.lmb 向 上延展 3 万多 km, 含大量 
氢 离子和 电子。 木 星有类 似地球 的偶极 磁场和 磁层， 它的 磁场比 地球强 14 倍 。木 
星常 发生类 似于地 球的很 强“极 光”。 

木星 有多达 63 颗卫 星和暗 的环系 绕转。 


3. 准确的 预报， 壮观 的撞击 


初步 计算的 SL9 轨道就 表明， 它可能 会撞击 木星， 这可 是前所 未见的 灾难事 
件， 激 起天文 学家和 公众的 关注， 纷纷加 强观测 和推算 更准确 轨道， 预报撞 击的时 
间 和推测 可能发 生的各 种情况 (图 4)0SL9 的子彗 星穿入 木星大 气除了 可能产 生“火 
流星” 现象， 还 会发生 什么新 情景， 引 发一些 争议， 有 提出会 像原子 弹爆炸 那样产 
生震波 穿过木 星的、 撞 击产生 的尘埃 会增强 木星平 流层雾 霾的、 增加 木星环 系的质 
量的， …… ， 地球 上可以 看到撞 击的过 程吗？ 那么 ，哈勃 太空望 远镜等 空间探 测器、 
尤 其是正 在飞往 木星途 中的伽 利略飞 船呢？ 


图 4  SL9 的轨道 、破碎 、撞 击木星 (示意 图)。 


包括我 国张家 祥等几 个小组 的预报 是很准 确的。 1994 年 7 月 16 日 21 时 13 分 
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UT (世界 时)， SL9 的碎块 A 以约 30km/s 速度撞 击木星 南半球 (纬度 43° 〜 44°) ， 伽利 
略飞 船从距 离木星 1.6AU 探 测到撞 击产生 的火球 (图 5)， 其 温度达 24000K， 迅速 
膨胀 变冷， 40 秒钟 后降到 1500K。 火球膨 胀羽很 快上升 3000km 多。 几 分钟后 ，火 
球 衰弱， 由于 抛出的 物质下 落而又 变热。 虽然 撞击点 在木星 背地球 一侧， 但 幸好离 
边界 不远， 哈 勃太空 望远镜 拍摄到 升至木 星边缘 的火球 羽及其 再下落 (图 6)， 而几 
分 钟后， 撞击 的疤痕 很快就 转到朝 地球这 侧来， 甚至小 望远镜 都观测 到了。 在可见 
光 和紫外 波段， 撞击 的疤痕 呈现为 直径约 6000km (相当 于地球 半径) 的 暗斑， 外围 
细 暗环可 能是从 碎块在 云顶下 爆炸而 向外的 激波， 不对称 是由于 碎块约 45° 进入 
角， 可能 是升腾 羽凝结 的细粒 遮盖物 “ 烟尘” 而暗 于下面 的云； 在红外 波段， 撞击 
的疤痕 呈现为 亮斑， 因为反 射太阳 光而显 得亮。 


图 5 伽 利略飞 船在几 秒钟拍 摄到的 G 碎块 撞击木 星暗侧 产生的 火球。 


图 6 撞击火 球升腾 和羽状 物降落 (左 上）， 红外 像亮斑 (左 下）。 可见光 像暗斑 
(右， 碎块 G 撞击 木星像 组合。 从下 到上： 撞击后 5 分钟 还未见 踪迹， 1.5 小时后 
显见暗 (屑羽 ) 斑， 3 天和 5 天后看 到两个 撞击斑 (右 为 L 碎 块撞击 斑)。 


苏梅克 -利维 9 号 彗星撞 击木星 


•  837  - 


在 6 天多的 时间， 观测到 21 次 壮观的 撞击， 最大的 一次是 G 碎块在 7 月 18 
日 7 时 33 分 UT 的 撞击， 产 生的暗 斑超过 12000km, 估计释 放的能 量是世 界核电 
的 600 倍。 19 日相隔 12 小时 的两次 撞击也 造成类 似大的 疤痕。 直到 22 目以 W 碎 
块 的撞击 结束。 

天 文学家 希望， SL9 的碎块 撞入木 星大气 深处， 暴 露云顶 之下未 见过的 奥秘。 
光谱 观测研 究首次 揭示出 木星有 82和 CS2， 也 观测到 NH3*H2S。 由它们 推算的 
硫含量 远大于 小彗核 的预料 含量， 说 明来自 木星。 令 人诧异 的是没 有观测 到诸如 
S02 的含氧 分子。 还 观测到 诸如铁 、镁、 硅等重 原子， 相 对含量 跟彗核 一样。 虽然 
也观测 到1120, 但远 比预料 的少， 说明或 者水冰 晶云层 比预料 的薄， 或者如 我们推 
算的 彗星碎 块没有 穿到该 云层。 

如 事前预 料的， 撞 击产生 猛烈的 震波， 以 450km/s 速 度扫过 木星， 在最 大撞击 
后 2 小时 多还观 测到， 可能 是在稳 定的平 流层传 播的。 

射电观 测到最 大撞击 后木星 在波长 21cm 的 连续发 射锐增 (为 正常的 120%)， 认 
为 是撞击 注入木 星磁层 的近光 速电子 产生的 “ 同步辐 射”。 

约在 K 碎块 撞击的 1 小 时后， 观测到 撞击区 (南 半球) 附近的 极光， 而且 在木星 
强磁场 对趾区 (北 半球) 观测到 极光， 一种可 能的解 释是： 撞击 产生的 上传快 速激波 
驱 使带电 粒子沿 磁力线 加速到 北半球 而产生 极光。 

有些 天文学 家提出 ，撞 击可以 影响木 卫一的 火山所 造成连 接与木 星的高 能粒子 
环， 光谱观 测发现 撞击时 有离子 密度、 转动 速度和 温度的 变化， 而后 回到正 常限。 

一直到 几个月 都还看 见木星 上的显 著撞击 疤痕。 光 谱观测 表明， 氨和硫 化碳在 
木 星大气 中至少 存在到 撞击后 14 个月， 相 当数量 的氨存 在于平 流层， 而不 是正常 
情 况的对 流层。 跟 直觉相 反的， 大撞 击处比 小撞击 处的温 度更快 地降到 正常： 在大 
撞 击处， 温 度升高 区可达 15000 〜 20000km， 撞击后 1 星期 内就降 到正常 温度； 在 
小 撞击处 ，几乎 2 星 期还高 于周围 10K。 撞击后 ，木 星的 全球平 流层温 度立即 升高， 
2 〜 3 星期 后降到 撞击前 的温度 以下， 再 缓慢升 到正常 温度。 

4. 启迪 与思考 

SL9 撞 击木星 的轰动 事件虽 然已过 去十多 年了， 有 关的观 测研究 一直在 延续和 
扩展， 太 阳系天 体的撞 击研究 成为当 今的一 个热门 领域。 

SL9 不是环 绕木星 的唯一 彗星， 至少 有另两 颗彗星 (82P/Gehrels， lllP/Helin-Roman- 
Crockett) 现时也 被木星 俘获。 彗星环 绕木星 的轨道 是不稳 定的， 因为 它们是 很扁的 
椭圆， 在 远木星 点受太 阳的引 力摄动 很大， 未来 或者像 SL9 那 样撞击 木星， 或者 
又变为 绕太阳 公转， 有 待细致 地观测 研究。 估计要 500 年才 俘获一 颗直径 0.3km 的 
彗星， 6000 年才俘 获一颗 1.6km 的。 有强 力证据 说明， 以前 也有彗 星破碎 和撞击 
木 星及其 卫星， 例如， 旅 行者飞 船拍摄 到木卫 四上有 13 个陨击 坑链， 木卫 H 上有 
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3 个陨 击坑链 (图 7)。 有趣 的是， 在 2009 年 7 月 19 日， 木星 的南半 球出现 一个太 
平洋大 小的新 暗斑， 红 外测量 表明是 热的， 光 谱显示 有氨， 科学家 推断， 可 能是未 
发现的 小彗星 或冰体 的另一 次撞 击事件 所致。 


图 7 木卫 三的一 个陨击 坑链， 可能 是类似 的彗星 碎块撞 击的， 该 区域约 190km。 

肯定 地说， 这 次撞击 木星的 事件对 地球毫 无直接 影响。 甚至如 我们论 证的， 
SL9 的碎块 只穿入 木星大 气的上 云层， 而没 有到达 下面的 水冰晶 云层， 更没 有到达 
一 些研究 者推算 的木星 深部。 虽然 撞击造 成的木 星大气 疤痕持 续了几 个月， 但相对 
于巨大 的木星 来说， 其 质量、 公转 轨道、 自转 等主要 性质没 有发生 变化。 然而 ，如 
果地球 遭遇这 样的大 撞击， 就 会是产 生严重 灾难， 改 变演化 历史。 

诸 如为什 么撞击 造成木 星另半 球出现 极光、 G 块在撞 击之前 (经 过木星 磁层边 
界) 发生 闪耀、 撞击 疤痕在 可见光 和紫外 呈现为 暗斑而 在红外 显示为 亮斑以 及彗星 
主体 —— 彗 核的性 质等问 题仍值 得深入 研究。 

SL9 撞击 木星表 现了太 阳系最 大行星 —— 木 星作为 内太阳 系的“ 宇宙真 空清洁 
工” 作用， 木 星的强 引力作 用使得 彗星和 小行星 撞击它 而陨落 消失。 据 估算， 彗星 
对木星 的撞击 率是对 地球的 2000 〜 8000 倍。 假 如没有 木星， 那 么内行 星受小 天体的 
撞击 几率就 很大。 然而， 也 有论证 巨行星 的存在 实际上 显著增 加小行 星对地 球的撞 
击 率的。 6500 万 年前的 恐龙等 大量物 种绝灭 可能是 小天体 撞击地 球的事 件造成 
的， 至今 在墨西 哥湾留 有奇科 苏卢布 (Chicxulub, 直径 200km) 卩员 击坑 遗迹， 说明撞 
击严 重危害 地球和 生命。 

1981 年， 弗兰克 (L.A.Frank) 等发现 动力学 探测者 1 号 (Dynamics  Explorer  1) 卫 
星 拍摄的 地球白 昼气辉 紫外像 有一些 暂现小 暗斑， 称 之为“ 大气洞 (Atmospheric 
Holes)”， 推 断是小 彗星闯 人地球 大气， 在气 辉上空 (高 度约 1000km) 蒸 发为水 汽云， 
吸收气 辉的紫 外辐射 而呈现 为暗斑 —— 大 气洞。 推 算出小 彗星的 质量约 20 吨 ，大 
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小约 10 米， 出现 率为每 年约千 万个。 经 10 年 争议， 终 由飞船 (Polar  spacecraft) 拍 
摄的 新图像 醒目地 呈现陨 落轨迹 (图 8)[11]。 可 以估计 ，每 1 万到 2 万 年小彗 星陨落 
在全球 沉积约 1 英寸 的水， 足以提 供地球 同时期 的不是 全部， 也 是大部 分的水 ，需 
再 思考过 去诸如 地球和 其他行 星怎样 形成、 第 一批生 命怎样 出现、 这 种宇宙 雨怎样 
影响 地 质时期 的气 候变化 以 及地球 大气和 海洋的 起源的 观念。 
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流星群 的形成 和演化 


The  Formation  and  Evolution  of  Meteoroid  Stream 


1.  流星群 

流星 群是环 绕太阳 沿轨道 运行的 固体尘 粒流。 当它与 地球相 会时， 尘 粒进入 
地球大 气层， 与 大气分 子高速 碰撞， 烧蚀 发光， 成为流 星雨。 

流星群 是由母 体彗星 喷发产 生的， 它们 的许多 力学、 物理 特性， 取决于 母体彗 
核 的结构 和喷发 过程。 研究 流星群 的形成 和轨道 演化， 不仅仅 是研究 流星雨 这一天 
文 现象， 也可 了解母 体彗星 的自然 性质、 分 裂过程 和喷发 机制， 对研 究太阳 系的起 
源、 生命的 起源有 着重要 意义。 流星 群研究 可为行 星科学 提供机 会来研 究磁层 
(magnetosphere)、 电离层 (ionosphere) 、 热层 (thermosphere) 、 散逸层 (mesosphere) 
(MITM) 问题， 也为 天体生 物学的 发展以 及高层 大气动 力学和 有关流 星暴撞 击对人 
造卫 星的危 害等方 面的研 究提供 机遇。 例如， 狮子 座流星 雨的母 彗星在 1998 年 2 
月 的 回归， 该流 星雨从 1998 年开 始爆发 ，在 1999、 2001 和 2002 年 分别形 成了流 
星暴， 流 星天文 研究成 了热门 课题， 连 续几年 召开的 Leonid  MAC  Workshop 系列 
会议， 讨论了 生命的 起源、 流 星体中 的有机 物质、 流星 雨作为 空间天 气现象 对人造 
卫星撞 击的危 险性、 流星 体在月 球上的 撞击、 彗 星物质 的成分 和喷发 机制、 大气过 
程、 电离 变化、 用 流星现 象和流 星余迹 来探测 高层大 气中的 EM 现象， 新的 遥感技 
术也 将在此 领域得 到有效 应用。 

2.  流星 群的形 成机制 

WhiPPle[1，2¥| 出彗星 是由冰 和尘埃 颗粒组 成的脏 雪球， 它 形成于 温度很 低的太 
阳 系外层 空间， 由于 受某种 扰动， 它会 运行到 太阳系 的内层 空间。 当 它受到 太阳光 
的 辐射， 就会 融化、 蒸发， 固 体尘埃 颗粒就 被喷发 而脱离 出来， 形成流 星群。 由于 
喷发速 度很小 (相 对于 母彗星 的轨道 运动速 度)， 流星群 脱离母 体后， 其运动 轨道与 
母体彗 星轨道 相近， 但 不完全 相同， 这与喷 发过程 (速 度、 方 向和位 置等) 有关。 

喷发 速度与 很多因 素有关 —— 喷发 的位置 、彗星 的大小 、入 射太阳 辐射的 多少、 
喷出粒 子的半 径和密 度等。 早在 1951 年 WhiPPle[2] 就给出 了喷发 速度的 表达式 ，虽 
然也 有作者 [3’  4] 在一 些细节 上做了 些改进 ，但 Whipple 公式一 直被公 认是正 确的。 
其表 达式为 


A  ，.- 1.125 
(bcf2 


(ms-1) 


⑴ 
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J 对 具体的 彗星为 常数， 6 为喷发 的流星 体颗粒 半径， c 为 其物质 密度， 二 者均为 
cgs 单位 ，日 心距离 r 的 单位为 au。 

Whipple 的彗核 模型， 已在 1986 年哈雷 彗星回 归时由 Giotto 和 Vega 宇宙飞 
船 拍摄的 照片所 证实； 但同时 发现， 当彗星 的日心 距离为 1  au 左 右时， 只有 10% 
的表面 是活动 区可以 喷发气 体和尘 粒[5]。 1997 年 2 月底 ，对 Hale-Bopp 彗星 的观测 
也发现 [6]， 喷发 是由相 互独立 的两股 组成， 也就 是尘埃 是从彗 核上分 离的活 动区散 
发 出来的 。而 Whipple 的彗核 喷发速 度公式 (1) 的导出 是假定 了气体 和尘粒 从朝着 
太阳 的半球 均匀地 喷发， 这显 然与实 际观测 有出入 。且 Whipple 公 式给出 的喷发 
速度为 几十米 / 秒 (Asher 等 [7] 取 25 米 / 秒)。 但从观 测结果 出发， 得到 的喷发 速度却 
要大 一些， 这就要 求我们 重新考 虑喷发 模型。 喷 发模型 也就是 流星群 的形成 机制解 
决了， 才能 更好地 研究其 演化， 对流星 雨做出 正确的 预报。 喷 发模型 相当于 后续流 
星 群演化 的初始 条件， 对流 星群的 演化过 程影响 很大， 它从来 就是这 一研究 课题的 
出 发点和 难点。 

流星 尘粒是 由于获 得了喷 发速度 而脱离 母体的 ，其 能量和 角动量 较其母 体彗星 
都要 改变。 因 而流星 体的轨 道参数 都将发 生微小 变化。 若喷发 不是发 生在彗 星的轨 
道平 面内， 这是 完全可 能的， 还 将引起 轨道倾 角和升 交点的 变化。 用 天体力 学的基 
本公式 可导出 喷发速 度与升 交点经 度变化 AO 之间 的关系 [8] : 

A/2=rsin(^+/)vs.n^  ⑺ 

h  sin  i 

其中， a 是母 体彗星 轨道运 动的角 动量， 《 是 近日点 经度， / 是真近 点角， / 是轨道 
倾角， 0 是 喷发速 度与轨 道平面 之间的 夹角， 所以 vsin0 是 喷发速 度垂直 于轨道 
平面的 分量。 


3. 辐 射压力 对流星 体轨道 的影响 


除了 喷发过 程影响 流星群 的运动 轨道外 ，太 阳的辐 射压力 对细小 流星尘 的影响 
也不可 忽略。 因 为太阳 辐射压 力与引 力方向 相反， 辐射 压力作 用的效 果是对 太阳引 
力的 减弱， 所以， 可由 GMS(1 -約 代替， 这里， 太阳辐 射压力 ， 化 
太阳引 力)， 其值为 5.75xl0_5/6c[9]，6 仍为 流星 体颗粒 半径， c 仍 为其物 质密度 ，二 
者均为 cgs 单位。 一 旦流星 体脱离 母体， 它 就是在 这减弱 了的引 力场中 运动， 其轨 
道也要 由此而 变化。 由于此 效应不 影响流 星体的 动能， 所以其 脱离母 体时的 轨道速 
度保持 不变， 


=  GMe(l- 灼 


其中 i 是 流星体 运动轨 道的长 半轴。 


(3) 


在 此引力 场中， 轨道周 期和长 半轴的 关系为 
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a'z  ={\-P)P'2  (4) 

从方程 （3) 和 （4) 可得， 由 于辐射 压力的 影响， 流 星体的 运动周 期变为 

(2a  V3/2 

P'  =  P{\~P)  1  P  (5) 

\  r  J 

4. 摄动和  Poynting-Robertson  效应 

以 上两个 因素都 是在流 星体形 成的过 程中起 作用， 一 旦流星 体脱离 母体后 ，它 
就应 按照一 定的轨 道运动 (若 没有 其他影 响)。 实 际上， 流星体 在形成 后的运 动过程 
中， 还要 受太阳 系内其 他天体 (主 要是大 行星) 的 摄动。 行星的 引力摄 动会逐 渐改变 
流星 群的各 个轨道 参量， 这 个问题 在计算 机高度 发展的 今天， 用数值 方法很 容易解 
决。 数值 模拟是 解决这 类问题 的重要 手段， McNaught 和 Asher[1()] 对 1999 年 狮子座 
流 星雨做 出的出 色预报 就是借 助于数 值计算 的 结果。 

若研 究流星 体轨道 的长期 演化， Poynting-Robertson[11，12] 效应日 积月 累 将会使 
其轨 道逐渐 变小， 最 终落向 太阳。 Poynting-Robertson 效应是 由于流 星体吸 收电磁 
辐射后 在其自 身的参 考系内 又会产 生各向 同性再 辐射而 损失角 动量。 111^11^[13]等 
在讨 论象限 仪座流 星群的 质量分 离和升 交点逆 行一文 中对此 有详细 研究。 
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彗星的 起源、 组成 与探测 

the  Origin,  Composition  and  Exploration  of  Comet 

彗星是 太阳系 中最奇 特的、 围 绕太阳 运行的 一类小 天体， 是太 阳系在 45 亿年 
前 形成时 剩下的 残骸。 彗星本 体很小 (一般 仅几千 米）， 长期运 行在寒 冷的太 阳系外 
区， 受太 阳辐射 较小， 保存 着太阳 系诞生 时的珍 贵信息 [1~4]。 很多彗 星的轨 道偏心 
率 很大， 当它 们离太 阳很远 时非常 暗弱， 很难被 发现； 当其运 行到离 太阳较 近时， 
出 现活动 现象， 有 显著的 彗发和 彗尾。 发 育完整 的彗星 一般由 五部分 构成： 彗核、 
彗发 、很大 的氢云 、很长 的离子 (又 称等离 子体或 I 型) 彗尾 和尘埃 (又称 II 型) 彗尾。 
彗核在 彗发的 中央， 一 起构成 彗头。 彗核 集中彗 星的绝 大部分 质量， 它是冰 (主要 
是 水冰） 和尘埃 组成的 “脏雪 球”， 形状不 规则， 表面 很暗。 

研究 彗星、 探索彗 星的奥 秘一直 是重要 的研究 课题， 这里 列举彗 星研究 的基本 
问题， 也是彗 星空间 探测将 会解决 的热门 问题。 

1.  彗 星的基 本性质 

探 索彗星 关键是 研究彗 星本体 —— 彗核 的物理 和化学 性质。 由于 彗星离 我们很 
远， 而 且彗核 很小， 地 面上很 难观测 彗核。 诸如 彗核的 大小和 形状， 彗核的 性质和 
结构， 内 部和表 面是否 一样， 有 什么成 分及其 含量， 彗 核自转 情况， 不同彗 星的彗 
核 有什么 异同， …… ， 这 些问题 到目前 都知之 甚少。 只有 Halley、 Wild  2、 Tempel  1 
等几 颗彗星 由飞船 近距探 测揭示 彗核的 某些真 实情况 [5~7]。 

2.  彗星 的成分 

由于 地球大 气的吸 收和扰 动限制 ，地 球上只 能进行 较亮彗 星的光 谱和射 电谱观 
测， 得出彗 星物质 的部分 成分。 用 哈勃空 间望远 镜或远 地卫星 还可以 观测彗 星的远 
紫外、 X 射线、 红外 信息， 测定彗 星物质 的更多 成分； 有些彗 星的轨 道大致 跟地球 
轨道 交会， 彗星抛 出的彗 星尘沿 彗星轨 道附近 散布而 成为流 星群， 可 以指令 卫星在 
预 定时间 穿过流 星群， 测定 彗星尘 的大小 分布， 采集 彗星尘 样品， 进 行分析 研究。 
更 重要的 是深空 探测， 飞 船莅临 彗星， 采集 彗星不 同部分 的物质 样品， 进行 实地测 
定 成分， 或者 采集样 品带回 地球上 分析。 

由彗星 物质成 分的测 定结果 ，可 以分 析哪些 成分是 彗星形 成前就 存在于 太阳系 
原始星 云的， 哪 些是从 星际注 入的， 哪些 是彗星 形成后 经化学 演化产 生的。 从而研 
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究彗 星物质 的化学 过程， 探 讨彗星 活动现 象的机 制等。 


3. 彗星的 活动现 象和产 生机制 


彗 星常发 生某些 近核的 或彗尾 的活动 现象。 例如， 彗核 表面不 均匀， 少 数区域 
突然出 现高速 喷流， 有的 发展为 包层； 离 子彗尾 呈现一 些射线 结构并 向背太 阳方向 
折叠； 离子 彗尾呈 现云团 并向背 太阳方 向加速 远离； 更 有趣的 是断尾 事件， 离子彗 
尾 从彗头 断开， 远离， 再 生出新 彗尾； 彗核 分裂为 几块， 各自 又呈现 自己的 彗发甚 
至 彗尾； 彗星 突然出 现亮度 爆发。 彗 星活动 现象的 过程、 它们 的产生 机制， 都是需 
要 进一步 探测研 究的。 

4.  彗 星含有 复杂的 有机物 

飞船 莅临哈 雷彗星 的观测 表明， 以水冰 为主的 彗核表 面不是 亮的、 而是 暗黑如 
沥青。 当 彗星离 太阳很 远时， 它基 本上是 赤裸的 彗核， 彗核表 面的冰 尘受高 能的紫 
外辐射 和宇宙 线作用 可以生 成复杂 有机物 。太阳 系原始 星云中 包含星 际环境 下所生 
成 的有机 物也会 在彗核 中保存 下来。 彗 核上有 哪些有 机物， 哪 些跟生 命形成 有关， 
它们是 怎样形 成的？ 这 些都还 是未揭 之谜。 

彗星的 活动现 象和物 理化学 变化跟 太阳辐 射和太 阳风的 作用密 切相关 ，有 很多 
是 地球上 难以见 到的显 著新现 象和科 学前沿 问题。 

5.  彗星 与地球 的关系 

在地球 46 亿 年的演 化中， 大彗 星撞击 地球造 成严重 灾难， 例如， 6500 万年前 
的 恐龙等 70% 物种 绝灭， 尤其在 地球历 史早期 彗星撞 击频次 更多， 影响地 球的演 
化 进程。 此外， 彗星陨 落给地 球带来 大量的 水和挥 发物， 对地 球的海 洋和大 气的形 
成演 化起重 要作用 。最近 发现每 年有上 千万颗 小彗星 (大 小约 10 米 、质量 20 〜 40 吨) 
陨落。 

彗星尘 散布在 其轨道 附近， 成为流 星群。 当 地球在 绕太阳 公转中 遇到流 星群期 
间， 就有 大量彗 星尘闯 人地球 大气， 发生 烧蚀而 发光， 形成流 星雨。 彗星尘 的烧蚀 
产物成 为水汽 凝核， 从 而影响 气候和 降水。 

6.  研究 太阳系 的起源 和演化 

地球 和其他 行星已 经历不 同程度 的演化 过程， 其 形成和 早期演 化的遗 迹已丧 
失。 观 测研究 表明， 彗 星形成 于寒冷 的太阳 系外区 并长久 地处于 低温状 态下， 尤其 
是 彗核内 部的演 化程度 很小， 较多 地保留 了太阳 系形成 早期的 遗迹和 信息， 是太阳 
系 最古老 天体。 从彗 星物质 可能得 到太阳 系原始 星云的 颗粒和 初始凝 聚物的 遗迹， 
跟 小行星 、卫星 、行星 物质的 比较研 究可以 了解行 星因而 太阳系 的形成 和演化 过程， 
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从而有 助于探 索地球 起源和 演化。 

随 着现代 天文观 测技术 的飞快 发展， 彗星的 空间探 测早已 实施， 很多空 间探测 
器 (哈勃 空间望 远镜， IUE、 ISO) 已得到 彗星的 辐射谱 资料， 从 而研究 关于彗 星的上 
述 问题。 太空飞 船真正 到近距 探测彗 星始于 20 世纪 80 年代， 至今已 发射十 多艘飞 
船进行 彗星的 空间探 测[4]。 最简 单的是 飞船穿 过彗发 收集彗 星尘， 另 一方案 是用一 
两个 穿透器 获取彗 核表面 或内部 样品， 样 品放在 有防热 的密封 隔离器 中送回 地球， 
欧洲 空间局 (ESA) 和美国 宇航局 (NASA) 都 已经实 施或正 在实施 这样的 计划。 
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地 球的不 速之客 —— 近 地天体 

The  Unexpected  Visitors  to  Earth — Near-Earth  Objects 


1 . 引百 

众所 周知， 太 阳系小 行星主 要存在 于大行 星轨道 之间， 如 主带小 行星分 布在火 
星和木 星轨道 之间， 柯 伊伯天 体主要 分布在 海王星 轨道之 外等。 小行 星和彗 星事实 
上是 太阳系 形成后 的残留 群体， 它们保 存了太 阳系形 成之初 的原始 成分， 为 了解其 
起源提 供了重 要线索 。有些 小天体 受到木 星和土 星等巨 行星的 引力作 用结果 偏离了 
原 先运行 轨道， 而来 到地球 的附近 甚至可 以穿越 地球的 轨道， 从而有 可能与 地球发 
生 碰撞。 这些 地球的 “不速 之客” 通常 称为近 地天体 （near-earth  objects)。 例如， 
1908 年， 一颗 直径约 50 米的 小天体 在西伯 利亚通 古斯地 区上空 爆炸， 摧毁 了大约 
2000 平方 千米的 森林， 飘浮 在空中 的尘埃 高达一 万米。 在 6500 万 年前， 一 颗直径 
约一 千米的 小行星 撞击在 墨西哥 尤卡坦 半岛， 导致毁 灭了包 括恐龙 在内的 地球上 
75% 以上的 生物。 在 地球诞 生的四 十多亿 年中， 危 险的“ 天外来 客”给 地球留 下累累 
伤痕。 有 关学者 通过研 究地面 陨石坑 在全球 分布情 况发现 [1] 来自 外空 间撞击 小天体 
的直 径大于 200 米， 研究 指出这 种撞击 事件平 均约每 4.7 万发生 一次。 对于 直径超 
过 1 千米 的近地 天体， 如果 它们撞 击地球 将导致 全球气 候发生 灾难性 改变， 而彻 
底摧 毁人类 文明。 特别是 1994 年 苏梅尔 -利维 9 号 彗星与 木星发 生“世 纪碰撞 ”使人 
们更加 关注地 球自身 的安全 问题。 那么这 些具有 潜在威 胁的小 天体在 早期太 阳系中 
是 如何形 成和起 源演化 ，它们 能给早 期地球 带来生 命吗？ 它们 的轨道 特征和 物理特 
性及 成分组 成又是 怎样？ 利用怎 样的手 段来发 现并监 测它们 ，以 及面 对将来 潜在的 
碰撞 地球的 可能我 们应采 取怎样 的规避 措施？ 

2.  地 球上的 生命来 自外太 空吗？ 

太阳系 形成于 45 亿 年前， 星 云学说 认为原 始太阳 在星云 中产生 有以下 几个阶 
段： 首先 慢速旋 转的气 态星云 由于自 引力而 坍缩， 其 后星云 中心逐 渐冷却 而发生 
凝结且 其自转 速度加 快而变 得愈发 扁平； 最后， 原始太 阳在星 云中心 生成， 且周围 
伴有一 旋转的 气态星 周盘。 星 子假说 [2] 进而 指出， 当行 星盘冷 却后， 微米大 小的岩 
石和 冰状混 合凝结 颗粒落 在盘中 央的平 面上， 进而固 态小颗 粒经过 相互碰 撞从很 
薄 的尘埃 层生长 为千米 级的行 星子， 接 着星子 之间发 生了大 规模的 相互碰 撞而形 
成 103km 级行星 胚胎， 最 后由行 星胚胎 形成目 前的大 行星。 剩余未 曾发生 吸积的 
星子即 构成太 阳系小 天体， 其 中就包 括近地 天体。 
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太阳 系中大 部分大 行星和 其自然 卫星上 都布满 了星罗 密布的 陨石坑 ，这 充分说 
明 在行星 形成早 期大规 模的撞 击事件 确实经 常发生 。一 般认为 生命的 形成以 及生命 
的 起源需 要碳基 分子， 水冰等 物质和 能量。 由于 某些近 地天体 含有碳 基分子 和水， 
它们与 蓝色星 球的碰 撞是生 命起源 的关键 因素。 在地 球存在 的最初 10 亿多年 ，由 
于 小行星 和彗星 对其进 行剧烈 地撞击 导致地 球表面 的温度 太高， 因此 有机分 子和水 
都无法 存在。 通常 认为地 球上的 生命开 始于晚 期剧烈 轰炸期 （late  heavy 
bombardment) 结束之 时[3]， 即约 38 亿 年前。 目 前已知 地球上 最早的 化石大 约形成 
于 35 亿 年前， 有证据 表明生 物活动 可能出 现得更 早些， 即在 晚期剧 烈轰炸 期刚结 
束时。 因此， 生命 开始产 生的窗 口时间 很短， 地 球自身 无法提 供足够 多的碳 基分子 
和水， 促 使生命 迅速地 形成。 可能 的答案 就是彗 星和小 行星与 地球相 撞后将 大量富 
含碳基 分子和 水的物 质运送 到地球 表面。 这个问 题仍需 要将来 进一步 探讨。 

3. 近 地天体 轨道特 征与动 力学起 源和物 理特性 

据 统计， 目前 已发现 近地小 行星总 数超过 20,000 颗[4]。 根据其 轨道半 长径和 
近日 距及远 日距， 可分为 下面几 种类型 ，即 

(1)  Aten  型： a  <  1.0  AU,  0>  0.983  AU, 

(2)  Apollo 型： a  ^  1.0 AU,  q  ^  1.017 AU, 

(3)  Amor  型： a  >  1.0  AU,  1.017<  q  <1.3  AU, 

(4) Atira  型： Q  <  0.983  AU. 

其中 a 为 轨道半 长径, g 和 0 分别 为近日 距 和远日 距。 Atira 型 (如 163693  Atira) 
小天 体的轨 道则完 全在地 球轨道 内部。 PHAs  (Potentially  Hazardous  Asteroids) 是指 
对 地球 构成潜 在威 胁的小 行星， 通常它 们离地 球的最 小距离 (minimum  orbit 
intersection  distance) 不超过 0.05AU 且 其绝对 视星等 H 不低于 22 等， 这些小 天体的 
直径 大约为 140  m 左右， 目前已 发现了  1070 颗 PHAs[4]。 据 估计直 径大于 1  km 的 
近地天 体约有 1000 颗， 而直 径大于 140  m 的近地 小天体 则接近 10 万颗。 

近地 天体究 竟来自 何处？ 它们是 如何演 化的？ 要回 答这些 问题， 首先要 了解它 
们 的物理 特性， 如其 大小、 质量、 形状、 表面 形态、 自转 特征、 反 照率、 反 射光谱 
等 。通 过对其 形状、 表面形 态和自 转特 性的高 精度测 量可精 密测定 Yarkovsky 效应， 
从而掌 握其对 目标小 天体长 期演化 (如 自转速 率和自 转轴指 向等) 的影响 规律。 特别 
是 小天体 的尺寸 频率分 布和自 转状态 的分布 是一个 难题。 另外， 通过 研究其 物理性 
质， 可以 推断出 大部分 近地天 体起源 于主带 区域。 这些 小天体 主要受 到木星 和土星 
的引力 摄动， 长期共 振机制 使其偏 心率和 轨道倾 角得到 极大地 激发从 而发生 了轨道 
交叉， 最终使 它们来 到地球 或其他 类地行 星轨道 附近。 近地天 体的另 一个来 源是彗 
星 ，如 （4015)1979VA 小行 星即被 证实为 107P/Wilson-Harrington。 这 种起源 可以揭 
示 出彗星 的物质 组成， 如彗 核中保 留有各 种有机 物质， 对探讨 生命的 起源有 重要意 
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义。 因此说 近地天 体是联 系彗星 和主带 小行星 的重要 纽带， 对 它们的 研究还 将有助 
于 揭示太 阳系起 源演化 之谜。 

4.  近地 天体监 测和危 险规避 

直径在 140  m 左右 的近地 天体与 地球相 撞后造 成的影 响是区 域性的 （300  m 以 
上的 将会造 成仅次 于全球 性的毁 坏)， 1  km 以上 的近地 天体撞 击事件 将是全 球性灾 
难， 而 10  km 以 上近地 天体撞 击事件 对地球 而言将 是毁灭 性的。 即 使直径 50  m 左 
右 的小行 星撞击 事件也 能产生 相当于 百万吨 TNT 炸药爆 炸时的 能量。 面对 地球的 
“ 不速之 客”， 不 仅要及 时发现 这些快 速移动 的天体 目标， 还 必须对 它们进 行长期 
持续 的全球 监测， 对其 危险进 行分析 与评估 。目前 NASA 每 年花费 400 万 美元用 
于资 助完成 Spaceguard 的科学 目标， 拟在 2012 年之 前发现 90% 直 径大于 1  km 的 
NEO。 基于地 面观测 的美国 LINEAR 近地天 体巡天 计划， 也有 可能在 10 年 内发现 
90% 直 径大于 300  m  (//<20.5) 左右的 PHA, 其总 数据估 计约有 7000 颗 [5]。 如 果要观 
测到 7/S22.0 即直径 不超过 140  m 的 PHA, 这将 需要更 大口径 的望远 镜以及 合理的 
观测 策略。 但 是就地 面观测 而言， 虽然 能够发 现一些 较小的 PHA, 但也存 在明显 
的 不足， 即 由于太 阳的距 角覆盖 范围的 限制， 只有 少部分 NEO 在观 测方向 上在任 
何时刻 可以观 测到， 地面巡 天计划 很难观 测到全 部近地 天体. 因此， 一个基 于地心 
的空间 望远镜 (如 类金 星轨道 的红外 探测望 远镜) 将在 很大程 度能弥 补地面 观测之 
不足， 同时 也有可 能发现 更暗的 (即 直径在 140  m 左右) 近地 天体， 达 到发现 和监测 
亚 千米级 小行星 的科学 目标。 下 一代空 间探测 系统或 地基探 测系统 （如 
Pan-STARRS4 和 LSST) 将能高 效地找 到更多 的未知 近地小 天体。 

面 对近地 天体碰 撞威胁 人们可 能采取 哪些措 施呢？ 其中 有些技 术方案 是采取 
各种 手段使 PHA 偏离 原来的 轨道， 利用 地面上 大功率 激光器 加热小 行星的 表面使 
其获得 较小的 推力而 偏离， 还可 以发射 飞船使 其会合 附着于 小行星 将其推 离等； 或 
者借助 于飞船 将核武 器送到 小行星 的表面 或者放 置在内 部将其 摧毁。 但是从 技术的 
角度 来说， 实现 这些方 法的确 是一个 难题。 

5.  近 地天体 空间探 测和资 源开发 

近地 小天体 (如 C 型） 和彗 星上拥 有用之 不竭的 矿物和 水冰等 成分。 它 们不仅 
可作为 维持生 命存在 的基本 物质， 并且 如果人 类对其 加以开 发利用 的话， 还 可成为 
星际 飞行的 “加油 站”， 提供 未来空 间探测 中不可 或缺的 能量。 近地 天体是 除了月 
球之 外离地 球最近 的自然 天体， 由于 大多分 布在地 球轨道 附近， 因此 只需较 少的速 
度 增量和 能量即 可抵达 它们。 NASA 对近地 小天体 和彗星 空间探 测计划 包括： 如“造 
访 近地小 行星” (near  earth  asteroid  rendezvous, 对 Eros 进行探 测）， “深度 撞击” (deep 
impact , 对 Tempel  1 进行探 测和撞 击)， 日 本的“ 游隼” (Hayabusa, 将从 Itokawa 小行 
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星采样 返回) 等。 这 些计划 部分科 学目标 通过测 定小行 星表面 的化学 元素丰 度及其 
表面分 布状况 ，并通 过近红 外光谱 仪测量 小行星 表面反 射光谱 数据绘 制高分 辨率矿 
物 组成和 表面分 布图。 相 关研究 将为人 类未来 开发利 用近地 天体的 资源提 供了充 
分 的科学 依据， 同时有 助于人 们了解 它们的 特性， 从而 能采取 有效的 措施来 规避潜 
在的 威胁。 近地小 天体研 究方兴 未艾， 国 内有关 研究单 位已开 展近地 天体空 间探测 
任务 概念性 研究， 为我国 将来相 关探测 计划做 准备。 
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小 行星地 面观测 和空 间探测 

Ground  Based  Observation  and  Space  Exploration  of  Asteroid 

国际 天文学 联合会 (IAU) 于 2006 年 26 届大 会上通 过了行 星定义 专业委 员会提 
交的关 于行星 定义的 IAU0603 决议。 根据 新定义 太阳系 天体可 以分成 3 类， 行星 
(planet)、 矮行星 (dwarf  planet) 和 太阳系 小天体 (small  solar  system  baody)。 行 星需要 
具 备的条 件是： （1) 在环绕 太阳的 轨道上 运动； （2) 质量足 够大， 能保 有流体 静力学 
平衡 的形状 (接 近球 体)； （3) 清 除了轨 道附近 天体。 矮行星 具备以 上条件 (1)、 （2)， 
但未能 清除轨 道附近 天体。 其余 绕太阳 运动的 非卫星 天体统 称为太 阳系小 天体。 

小行星 属于太 阳系小 天体， 是 围绕太 阳运行 的岩石 或金属 天体。 本文介 绍的是 
传 统意义 上的小 行星， 柯伊伯 带天体 (KBO) 不 在讨论 范围。 在已 知小行 星中， 有 27 
颗的直 径大于 200  km, 直径小 的则可 以达几 十米， 如近地 小行星 1998  KY26 的直 
径为 30  m。 小行星 在太阳 系内分 布的范 围从地 球轨道 内部一 直延伸 到土星 轨道以 
外， 其 中绝大 部分在 火星和 木星轨 道之间 (图 1)， 称 为主带 小行星 (MBA)。 


图 1 小 行星带 分布。 


小 行星是 太阳系 演化早 期形成 的星体 ，也有 人认为 是由一 个大行 星在亿 万年前 
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被撞击 碎裂之 后的遗 留物， 现在大 多数理 论支持 前者， 事实上 如果将 所有小 行星的 
质量 加起来 考虑成 一个大 行星， 其直径 也只有 1500  km 左右， 还不 到月球 的二分 
之 ~ 

1.  地面探 测的意 义和解 决的科 学问题 

小行星 虽小， 在天文 学研究 中却起 过重要 作用。 通 过对小 行星的 冲日观 测精确 
测定 的日地 距离为 3 角测量 所能达 到的最 高精度 。利用 大行星 接近小 行星时 测定小 
行星 轨道的 受摄变 化可以 算出大 行星的 质量， 1986 年 Schmadel 等利用 1825 年到 
1985 年期间 (29)  Amphitrite 的 91 次 冲的观 测数据 计算得 到木星 的质量 [1] 为太 阳质 
量的 1/(1047.369±0.029)。 水星、 金星、 火星、 土星等 行星的 质量均 是利用 小行星 
以相当 高的准 确度测 定的。 为 了改进 和提高 星表的 精度， IAU 组 织了对 (1)  Ceres 
等 10 颗小行 星的长 期联合 监测， 从观测 数据和 轨道根 数归算 出了黄 道和天 球赤道 
等天 文参考 系要素 的准确 位置。 

研 究小行 星还能 为研究 太阳系 的起源 和演化 提供重 要线索 。根据 现代太 阳系形 
成 理论， 太阳 系是在 46 亿 年前由 一团混 沌星云 凝聚而 成的， 当初星 云形成 太阳系 
的具体 过程已 无法从 地球或 其他行 星上找 到痕迹 ，只有 小行星 和彗星 这类太 阳系早 
期的 “活 化石” 还保留 着若干 太阳系 形成初 期的信 息[2]。 

小行星 的地面 观测已 经开展 了两百 多年， 积累 了大量 数据， 处理 方法也 在不断 
改进和 完善。 随 着地面 观测能 力的增 强以及 多波段 观测的 实现， 可以 获得的 小行星 
信 息越来 越多， 越来越 精确。 目前地 面观测 研究主 要需要 解决以 下几个 难题： 

(1)  搜索 发现小 行星， 特别是 搜索发 现和监 测近地 天体， 开展小 行星的 分类和 
统计 研究， 是 什么原 因导致 各类小 行星的 大小分 布规律 呈非标 准指数 分布？ 

(2)  研究 小行星 的轨道 分布， 为何 小行星 带呈现 动力学 聚集和 空隙， 小 行星的 
族 群分布 有什么 机制？ 

(3)  测定 小行星 的光变 曲线， 求 解自转 周期、 自转 轴指向 等物理 参数， 进行小 
行 星形状 重建， 是怎 样的演 化机制 导致了 小行星 物理状 态的多 样化？ 

(4)  开 展大样 本的分 光观测 和光谱 观测， 研 究小行 星的化 学成分 和物质 结构， 
从 而可以 研 究太阳 系演化 模型。 

2.  空间探 测的意 义和解 决的科 学问题 

小行星 是太阳 系演化 早期的 产物， 它们 的物理 结构、 化学 矿物组 成对研 究太阳 
系的 起源有 重要的 意义。 1991 年 10 月 ， Galileo 飞 船成功 飞越了 小行星 (951)  Gaspra , 
第 一次近 距离、 高精 度地探 测了小 行星， 1993 年 8 月， Galileo 又 飞越了 (243)  Ida， 
小 行星研 究进入 了空间 时代。 此前 小行星 的基本 物理参 数都是 从地面 观测得 到的， 
精度 很低， 有 些参数 则无法 获取， 空间探 测对小 行星的 近距离 高精度 观测， 大大拓 
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展 了小行 星研究 的范围 和获取 参数的 精度， 有助 于下列 问题的 解决： 

(1)  小行星 是怎样 从主带 迁移到 近地轨 道的？ 未 来小行 星撞击 地球的 概率是 
多少？ 回答这 两个问 题需要 通过深 空探测 更高精 度地测 定小行 星的自 转速率 、自转 
轴 指向、 密度、 形状、 磁场 强度等 影响小 行星轨 道演化 的重要 因素， 特别对 那些地 
面 难以观 测的、 数目更 多的、 对地球 的潜在 威胁更 大的小 行星。 

(2)  通过 深空探 测来测 量小行 星的内 部结构 和组成 成分等 参数， 这对制 定轨道 
偏移 方案、 评估 撞击危 害等均 有重要 意义。 

(3)  通过对 小行星 近距离 或零距 离空间 探测可 提高光 谱测量 精度； 采集 小行星 
样品， 可 以直接 建立小 行星和 陨石的 联系。 进一 步可以 研究小 行星的 成因和 演化历 
史； 小行 星内部 的熔融 和分异 机制； 寻找 小行星 中可能 含有的 有机成 分来研 究地球 
生命 起源； 寻找蕴 含在小 行星中 的太阳 系原始 物质； 通 过小行 星表面 积聚的 太阳风 
和 太阳高 能粒子 研究太 阳活动 历史； 通过 小行星 蕴含的 恒星物 质研究 恒星演 化和恒 
星与行 星形成 的关系 等一系 列科学 问题。 

(4)  通过 对小行 星的深 空探测 ，为 将来征 服太空 ，从 太空中 汲取资 源做好 准备。 
小 行星含 有大量 资源， 特别 是水， 可以 作为人 类空间 探测的 资源补 给站， 除水 以外， 
小行星 还蕴藏 其他稀 有金属 和矿 产资源 ，可 以为人 类开发 利用。 

3. 小行 星研究 的现状 

国 际上小 行星研 究工作 主要集 中在以 下几个 方面： 

(1)  小行 星搜索 小 行星搜 索的快 速增长 得益于 技术的 革新、 人 力的投 入和经 
费的 保障。 NASA 每年斥 资四百 万美元 支持该 计划， 国际上 活跃的 小行星 搜索计 
划 多数受 NASA 资助， 取得 了重大 进展， 80% 的发 现与之 有关。 根据 NASA 在 1995 
年制 订的空 间防卫 计划， 2008 年前 要发现 90% 大于 1  Km 的近地 天体， 截止 2007 
年 12 月 18 日， 近地天 体搜索 发现情 况如图 2 所示 [3]， 共发 现近地 小行星 5105 个， 
其中直 径大于 1  km 的有 732 个。 2005 年 美国国 会要求 在此项 目结束 后对直 径大于 
140 米的 近地天 体进行 搜索、 跟踪和 编目。 

(2)  小行 星动力 学研究 动力学 研究可 以分成 两类： 一类 是对小 行星动 力学行 
为 的定性 研究， 阐述 主带小 行星、 柯伊伯 带天体 (KBO)、 近地 小行星 之间的 动力学 
迁移 机制； 另一类 是对近 地天体 的定量 研究， 分 析近地 天体和 大行星 的密近 交会， 
特别 是和地 球交会 的预报 和碰撞 概率的 研究。 

(3)  小 行星物 理研究 小行星 物理研 究的重 点是对 特殊小 行星， 特别是 近地小 
行 星进行 测光， 分析其 大小、 自转 周期和 自转轴 指向， 光谱测 定和雷 达观测 等[4]。 
国 际小行 星中心 (MPC) 定期公 布小行 星光变 曲线周 期和振 幅等参 数的测 量结果 [5]。 
捷克天 文台根 据对小 行星光 变曲线 的研究 发现了 一批小 行星双 星系统 ，开展 了近地 
小行星 、越火 小行星 和内层 主带小 行星中 非对称 双星系 统以及 小行星 特殊旋 转状态 
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的研究 [6] 


日期 


图 2 近地天 体发现 情况。 

(4) 小 行星空 间探测 小行星 空间探 测已经 经历了  10 余年 历史， 从对单 个小行 
星 的飞越 探测发 展为对 多个小 行星的 单轨道 探测； 从对 小行星 表面进 行简单 的照相 
观测 发展成 对小行 星进行 多波段 观测； 测 量小行 星的磁 场和引 力场； 对不同 光谱型 
的小行 星进行 取样， 通过 撞击详 细了解 小行星 的物理 特性。 空 间探测 的另外 一个方 
向是 普查式 探测， 欧空局 (ESA) 已经 进行了  EUNEOS 等计划 的概念 研究， 其 目标是 
用 空间望 远镜来 搜索亚 千米级 近地小 行星。 

4. 地面搜 索计划 

目前 全球开 展的近 地天体 探测计 划有三 百多个 项目， 影响较 大的有 LINEAR、 
Catalina、 Spacewatch、 NEAT、 LONEOS  等， 以及  1995 年到  1997 年 北京天 文台的 
近地小 行星巡 天计划 (SCAP)。 紫 金山天 文台在 20 世纪 先后用 15  cm 折光望 远镜、 
60  cm 反光望 远镜和 40  cm 双筒折 光望远 镜进行 了小行 星搜索 和定位 观测， 一共发 
现了  1000 多个小 行星， 观测的 数量和 质量当 时曾列 于国际 前茅。 1998 年， 紫金山 
天文台 1.04/1.20  m 近 地天体 探测望 远镜于 2006 年底 投入试 观测， 开 始了中 国新的 
近地 天体探 测计划 (Chinese  Near  Earth  Object  Survey ,  CNEOS), 至 今已经 发现了 
700 多个 小行星 ，包括 一个近 地小行 星和一 个木星 族彗星 ，成为 国际小 行星探 测领域 
中 的重要 力量。 

为 了保持 在小行 星探测 和研究 学科上 的领先 地位， 美国 已经开 始计划 和实施 
下 一代小 行星地 面搜索 计划。 Pan-STARRS  计划 (Panoramic  Survey  Telescope  and 
Rapid  Response  System) [7] 是一 套称为 “ 全景观 测望远 镜和快 速反应 系统” 的由多 
台天 文望远 镜组成 的观测 系统。 LSST 望远镜 (Large  Synoptic  Survey  Telescope) 是 
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一 架口径 8.4m, 视场 10  deg2 的望 远镜， 每 三个观 测夜可 以覆盖 全天， 用 于搜索 
超 新星、 近地 天体和 反30等[8]。 为 了探测 90% 大于 140m 的近地 天体， Lowell 天 
文台 计划建 造一台 4.2m  口径 的专用 望远镜 (Discovery  Channel  Telescope,  DCT)[9]。 

目前 国际通 行的小 行星观 测数据 处理模 式是： 各观测 站把观 测数据 报送到 
MPC,  MPC 确 定所发 现天体 的运行 轨道并 公布。 随着大 口径、 高分 辨率观 测系统 
的建成 和投入 使用， 这种 基于国 际合作 的传统 模式有 可能被 打破。 下 一代小 行星地 
面 搜索计 划的探 测和计 算能力 都非常 强大， 可以进 行实时 处理和 快速全 天覆盖 ，将 
大 大提高 发现小 行星的 效率。 

5. 空间探 测计划 [1()] 

从 1991 年 Galileo 号飞越 (951)  Gaspra 开始， 小行星 空间探 测已经 进行了  10 
多年， 早 期是在 探测大 行星时 对小行 星进行 顺访， 近期 多以小 行星， 特别是 近地小 
行星 为主要 目标。 其中 Galileo 计划、 NEAR 计划、 DS1 计划和 Stardust 计 划已经 
完成； Hayabusa 计划和 Dawn 计划 正在实 施中； Don  Quijote 探测计 划正处 于预研 
阶段。 

通过国 际 小行星 深空探 测计划 的调研 ，可以 为规划 我国小 行星深 空探测 项目提 
供 借鉴。 小 行星的 大小、 形态、 自转 速度、 自转轴 指向、 是否 为双星 系统等 都对深 
空探 测计划 的实施 有重要 影响， 但 是大多 数小行 星的这 些参数 还是未 知量。 在选择 
小行星 探测目 标时， 需要综 合考虑 轨道因 素和小 行星物 理化学 性质： 轨道因 素不但 
关系 到科学 目标的 制定， 其中 还 关系到 空间项 目的可 行性； 小行 星光谱 型选择 
也是一 个重要 因素； 小 行星的 形状、 密度、 大小等 因素， 地面 观测数 据仅能 提供初 
步 参考。 大量 地面观 测对于 选择确 定探测 目标是 十分必 要的。 
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太阳系 小天体 的平运 动共振 

Small  Objects  in  Mean  Motion  Resonances 

400 年前开 普勒在 精确观 测资料 的基础 上总结 出行星 运动三 定律， 这些 定律在 
牛顿万 有引力 和运动 定律框 架之下 得到了 准确的 描述。 其后， 人们发 现行星 轨道在 
空间中 的分布 似乎遵 循一定 规律， 所谓的 “ 提丢斯 -波德 定则” 就是 描述太 阳系行 
星轨道 半长径 大小的 一个简 单几何 定则。 虽 然这一  “ 定则” 迄 今并未 有明确 而肯定 
的物理 解释， 但 普遍相 信它与 行星系 统形成 及演化 的物理 及动力 学过程 有关。 于太 
阳系 小天体 而言， 它们 在空间 分布、 轨 道特征 上存在 的各种 “ 结构” 则更明 显地反 
映了 太阳系 行星系 统形成 及演化 的种种 过程和 动力学 机制。 其中， 各种 “共 振”现 
象 则扮演 了极为 重要的 角色。 

一个 动力系 统中， 当摄动 的频率 与系统 的本征 频率之 间有整 数比关 系时， 共振 
即可 发生。 太 阳系天 体的运 动轨道 有三个 特征频 率分别 描述轨 道绕转 (平 运动) 、轨 
道 近日点 方向进 动和轨 道面法 向进动 的快慢 。两 个天体 的平运 动频率 之间发 生的简 
单 整数比 关系， 即 为平运 动共振 (mean-motion  resonance,  MMR)， 而 进动频 率之间 
的共振 则称为 长期共 振[1]。 除 极少数 例外， 轨道进 动的频 率远低 于平运 动频率 ，因 
而这两 者之间 并无共 振情形 发生。 处于 共振的 天体， 摄 动因在 同一构 型下不 断重复 
而显著 加强其 效果， 因而 表现出 特别的 行为。 

太 阳系中 最早发 现而为 人所熟 知的与 MMR 相关 的现象 是分布 于火星 和木星 
轨道之 间的小 行星主 带上的 柯克伍 德空隙 (Kirkwood  gap)。 早在 1867 年人们 就发现 
主带 小行星 (main  belt  asteroids,  MBA) 在空 间分布 上并不 均勻， 在一 些特定 位置上 
相较于 其邻近 位置明 显较少 (空 隙)。 虽然人 们提出 了各种 各样的 解释， 也发 现最显 
著 的空隙 与木星 MMR 有关， 但直到 1982 年才由 Wisdom 给出了  3:1 共振处 空隙起 
源的令 人信服 的解释 [2]。 Wisdom 发现， 在由 太阳、 木星、 MBA 组成 的平面 椭圆型 
限制 性三体 问题模 型中， 在 近圆轨 道上运 动的小 行星可 能进入 3:1  MMR 的 分界区 
(separatrix) , 然后 在很短 时间内 升高其 轨道偏 心率， 其结 果使得 MBA 能够 穿越火 
星轨 道进而 在火星 的摄动 作用下 逃逸。 然 而这一 机制却 并不能 完全解 释其他 (如 2:1 
共振 处的) 空隙 的起源 ，迄 今处于 MMR 的 MBA 的起源 与长期 演化问 题仍然 没有得 
到彻底 解决。 

也 有观点 认为柯 克伍德 空隙不 能仅仅 用当下 的太阳 系构型 来解释 ，而必 须溯及 
太阳 系形成 早期的 行星轨 道演化 历史。 在当 前太阳 系构型 之下， 对应于 5:2、 7:3 
和 2:1 共振的 位置是 空隙， 但它们 邻近区 域内的 MBA 轨道在 太阳系 年龄内 应该是 
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稳 定的。 然而， 实际 上这些 区域内 MBA 的数量 却明显 较少。 如果太 阳系形 成早期 
(约 40 亿 年前) 大行 星的轨 道半长 径经历 过变化 (g 卩 “轨 道迁移 ”）， 那 么这些 MMR 
的位置 必然随 之扫过 一定的 区域。 最近的 数值模 拟显示 [3]， 这横扫 而过的 MMR 以 
及某些 长期共 振激发 了经过 之处的 小天体 轨道、 使 得它们 失去稳 定性而 (部 分或全 
部地) 清空了 相应的 区域。 由此 可知， 对这些 MMR 的现 状与历 史的详 细分析 ，可 
以提供 太阳系 早期演 化过程 的重要 信息。 更加雄 心勃勃 的模型 则考虑 太阳系 形成早 
期大 行星之 间经历 MMR 的可 能性。 一 般而言 ，处于 MMR 中 的大行 星能获 得比较 
大的 轨道偏 心率， 这 不利于 行星系 统的稳 定性， 所以人 们一般 都认为 太阳系 大行星 
之 间并未 经历过 MMR。 但在如 今广为 人知的 “尼 斯模型 ”中， 木星 和土星 在轨道 
迁移 过程中 经历过 2:1  MMR 阶段， 这一 短暂却 激烈的 共振阶 段给整 个系统 带来了 
深刻 的变化 [4] 。太 阳系 中的残 余星子 (现 今小 天体的 前身) 在这一 过程中 轨道被 激发、 
被散射 、被 MMR 俘获、 被 输运至 新位置 …… ， 整 个行星 系统被 勾画出 原型。 其后， 
各种 MMR 和长 期共振 进一步 “精雕 细琢” 出 太阳系 现在的 构型。 对各种 MMR 的 
研究 可以为 这个模 型提供 (正 面或反 面的) 证据， 或 者提供 改进该 模型的 思路。 目前， 
支 持该模 型的一 个重要 证据是 它可以 解释木 星脱洛 央天体 的起源 ，而 它们正 是与木 
星发生 1:1  MMR 的小 天体。 

虽然 在上述 模型中 讨论的 是木星 和土星 ，但 是轨道 迁移和 共振俘 获的概 念最早 
却 是在研 究海王 星和冥 王星的 3:2  MMR 中 得到应 用和肯 定的。 冥王 星的奇 特轨道 
(轨 道倾角 17°、 偏心率 0.24) 不 能用当 下构型 的太阳 系模型 解释， Malhotra 在 1993 
年 提出， 向 外扩张 的海王 星轨道 将原始 冥王星 俘获进 3:2  MMR 并在 继续扩 张过程 
中激发 其轨道 至当前 的偏心 率[5]。 随 后发现 的大批 柯伊伯 带天体 (Kuiper  Belt 
Objects,  KB0) 在空 间分布 上的特 征表明 MMR 是 形成柯 伊伯带 结构的 最关键 因素。 
特 别是， 相当 一部分 KB0 集中 于冥王 星轨道 周围的 事实， 说明了  Malhotra 的模型 
的正 确性。 这 一模型 仍然需 要继续 改进： 它难 以解释 2:1  MMR 处的 KB0 缺失 、它 
对 KB0 轨道 倾角的 激发相 比于观 测事实 有比较 大的差 距等。 相信 对处于 MMR 中 
KB0 的动力 学机制 更仔细 的研究 分析可 以为完 善这一 理论提 供重要 参考。 

除 了前述 主带小 行星、 柯伊 伯带天 体和行 星脱洛 央天体 之外， MMR 在 行星的 
卫星和 行星环 系统中 也非常 普遍。 与前者 不同， 在卫星 和行星 环系统 的动力 学当中 
潮汐 耗散起 到非常 重要的 作用， 正因 如此， 这些系 统中的 MMR —般 都已经 演化至 
平衡 位置， 其动 力学行 为相对 平凡。 而 其他小 天体如 彗星、 半 人马座 天体、 近地小 
天 体等， 它们被 认为是 从相对 稳定的 起源地 (分别 为奥尔 特云、 柯伊 伯带、 小行星 
主带) 零星 逃逸出 来的， 而其 逃逸过 程中的 触发、 输运 机制都 与各种 MMR 紧密 相关。 

总体 而言， 平运动 共振是 古老又 新鲜的 课题， 当前 对该课 题的研 究因以 下原因 
仍然显 得充满 挑战： 

(1)  MMR 可以与 其他类 型共振 可以发 生相互 作用， 导致运 动的复 杂性。 一个 
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著名的 例子是 土卫六 (Titan) 与 土卫七 (Hyperion) 处于 4:3  MMR 之中， 同时后 者还处 
于自 旋-轨 道共振 之中， 这 两种共 振共同 的作用 使得土 卫七的 自旋表 现出完 全的混 
沌 状态。 土卫 七的动 力学行 为至今 仍然没 有得到 彻底的 理解。 

(2)  处于 MMR 中 的 小天体 可能同 时受 到长期 共振的 影响。 比 如小行 星主带 2: 1 
MMR 内发 现的与 土星进 动相关 的长期 共振， 再 比如海 王星脱 洛央天 体除了 与海王 
星的 1:1  MMR 之外， 其轨 道进动 还有可 能和海 王星的 轨道近 日点进 动发生 共振。 
这些 都给运 动本身 带来新 特征， 又因为 这两种 共振具 有不同 的时间 尺度， 给 分析处 
理 带来了 困难。 

(3)  新的小 天体的 发现带 来了新 的研究 对象。 这些 “新” 对象往 往具有 “出人 
意料” 的轨道 特点， 比如很 大的半 长径、 高 的轨道 倾角、 大的轨 道偏心 率等， 这些 
特征往 往使得 传统的 理论分 析方法 (比 如摄 动函数 展开) 失效。 

(4)  对 MMR 的分 析必须 考虑其 在太阳 系早期 的起源 与演化 历史， 因为 行星系 
统的 早期演 化过程 是不可 逆的， 所 以这一 方面的 研究具 有很多 的自由 参数， 给研究 
工 作带来 困难。 
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柯 伊伯带 的多卫 星系统 


Kuiper  Belt  Objects  with  Satellite  Systems 


1. 发现 


自远古 时代， 地球 的卫星 —— 月 球就伴 随人类 发展而 存在。 四百 年前， 伽利略 
通过望 远镜在 木星的 周围发 现四颗 卫星的 存在。 之后， 天文 学家在 木星、 天 王星、 
海 王星、 火 星以及 冥王星 附近都 发现了 它们的 卫星。 此外， 在 太阳系 中还存 在着成 
千上万 颗的小 行星， 主 要分成 三类： 主带 小行星 (MBA)、 近地 小行星 (NEA) 和柯伊 
伯 带行星 (KB0)。 随着观 测技术 的提高 和空间 科学的 发展， 环 绕着小 行星的 一些卫 
星 陆续被 发现。 1993 年， 伽利略 宇宙飞 船在经 过主带 小行星 Ida 时， 拍摄到 第一颗 
小行星 的卫星 Dactyl。 八 年后， 地基 3.6 米望远 镜的观 测显示 KBO  1998WW31 是 
一 个双星 系统。 这一发 现表明 在众多 KB0 中， 冥王星 (Pluto) 与 其卫星 (Charon) 组成 
的系统 并不是 独一无 二的， 而只 是拥有 卫星的 KB0 成员之 一[1]。 迄 今为止 ，在 180 
个小 行星附 近发现 了它们 的卫星 (或伴 星)， 其中 约三分 之一的 天体是 KB0。 除去双 
星系统 之后， 这些 KB0 还包含 一个三 星系统 (Haumea) 和 一个四 星系统 (Pluto)[2]。 
对于已 发现的 1300 多颗 KB0 而言， 这说 明多星 系统在 柯伊伯 带中是 相当普 遍的。 

2. 观 测结果 

在已发 现的柯 伊伯带 多星系 统中， 观 测显示 绝大多 数位于 冥王星 之外的 空间。 
这些 天体通 常都比 较大， 具有 较亮的 光度， 易于望 远镜的 发现。 而望 远镜分 辨率的 
限制 导致这 些系统 成员之 间的距 离都比 较大， 它们 的绕转 周期甚 至长达 25 〜 30 年。 
这 导致对 多数多 星系统 成员位 置的观 测次数 不足， 难以确 定绕转 的轨道 根数。 目前 
能给出 轨道根 数的多 星系统 只有冥 王星、 Eris 和 Haumea 等几个 较大天 体及其 卫星。 

根据 多星系 统绕太 阳运行 的轨道 动力学 性质， 大致可 以将它 们分成 三类： 经典 
的、 散射的 以及共 振的。 经典的 KB0 是指 这些天 体的轨 道呈近 圆形； 根据 它们的 
轨 道倾角 / 的大 小， 可分 成热的 0>5°) 和冷的 0_<5°)。 这些 系统均 是双星 系统， 两个 
天体 之间的 光度差 较小。 若认 为组成 天体的 反照率 相同， 则它 们的大 小比较 接近。 
散射的 KB0 不 能长期 稳定地 处于柯 伊伯带 之中， 表现 为轨道 偏心率 较大。 一般来 
讲， 这 部分天 体的轨 道倾角 也较大 0>10°)。 共振的 KB0 与海 王星的 轨道之 间发生 
平运动 共振， 即 它们与 海王星 的轨道 周期存 在着简 单的整 数比。 在对 哈勃望 远镜观 
测到的 81 颗 KB0 的分 析中， Stephens 和 Noll 发现 其中有 9 个双 星系统 ，约占 11%。 
81 颗 Kuiper 带 天体中 ，有 54 颗的 轨道倾 角大于 5°。 其中的 双星系 统只有 3 个， 
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远小 于经典 KBO 中双星 的比例 22%。 这意 味着对 于动力 学性质 不同的 KBO 可能 
有着 不同的 卫星形 成机制 [3]。 

3.  形 成机制 

冥 王星和 Charon 的质量 比达到 8:1， 曾被 认为是 太阳系 中唯一 的一个 双星系 
统。 大量柯 伊伯带 多星系 统的发 现改变 了这一 看法。 此外， 在 Charon 之外， 还发 
现了冥 王星的 另外两 颗卫星 Nix 和 Hydra。 因此， 这些 多星系 统的形 成需要 一个好 
的 模型。 它要 能解释 在早期 行星的 形成过 程中， 多星系 统的出 现是一 个多发 事件， 
而不是 一个偶 然事件 。同时 ，这 些形 成的多 星系统 还要与 当前观 测到的 性质相 吻合， 
包括系 统成员 的质量 相当、 轨道偏 心率的 范围、 不同动 力学性 质的系 统中所 占的比 
例 等等。 当前 主要有 三 种解 释太 阳系双 星系统 形成的 模型， 分别 是分裂 模型、 动力 
学俘获 模型以 及碰撞 模型。 分 裂模型 被用于 MBA 和 NEA 中双 星系统 的形成 ，通 
常是由 两颗大 小不等 的天体 组成。 而 柯伊伯 带双星 系统的 天体比 较大， 分裂 模型很 
难同时 形成大 小相近 的两颗 天体， 因此动 力学俘 获与碰 撞成为 柯伊伯 带多星 系统的 
两 个主要 成因。 这 两个模 型都要 求初始 的柯伊 伯带区 域拥有 更多的 天体， 从 而满足 
如 今观测 到的多 星系统 数目。 

碰 撞模型 最初是 用在冥 王星和 Charon 系统， 合理 解释这 一系统 中具有 的较低 
角 动量。 Canup 指出 如果双 星系统 是通过 碰撞产 生的， 那么系 统的总 角动量 低于折 

合角动 量 J  +Rl)V2 的 80%， 其中 G 为引力 常数， Mtot 是系 统的总 质量， 

A 和 A 分别是 双星的 半径。 而冥 王星和 Charon 的轨道 角动量 与自旋 角动量 之和只 
占 折合角 动量的 40%[4]。 后 来发现 的另两 颗卫星 Nix 和 Hydra 被认为 是碰撞 的残片 
聚积 而成。 在潮 沙的作 用下， Charon 的轨 道向外 迁移， 驱使 Nix 和 Hydra 进入当 
前 的轨道 状态。 此外， 数值模 拟显示 Eris 和 Haumea 的小 质量卫 星也可 由碰 撞来产 
生， 并 且在潮 汐作用 下轨道 半长径 演化至 观测值 附近。 但是， 潮汐的 作用只 能使轨 
道 圆化， 不 能解释 Haumea 最外面 一颗偏 心率为 0.05 卫星的 存在。 

俘 获模型 是建立 在:三 体问题 的基础 之上， 通过 相互作 用来散 射其中 一体， 达到 
降低 系统角 动量的 目的， 从而 形成稳 定的两 体系统 [5’6]。 根据 三体的 大小， Goldreich 
等 人给出 两种具 体的俘 获模型 Z3 和 Z2s。 前 者是三 颗大小 相当的 天体， 而后 者则让 
两 颗大天 体在大 量的小 粒子中 运动， 利 用它们 的动力 学摩擦 来取代 Z3 中第 三体的 
作用。 通 过理论 分析， Goldreichd 他 们发现 Z2s 机制形 成的 双星系 统要比 Z3 机制形 
成的 多一个 量级。 动力学 俘获为 具有较 高角动 量的柯 伊伯带 双星系 统提供 了一个 
很好的 解释。 

4.  待解 决问题 

随着观 测技术 的提高 以及空 间计划 的实施 ，越 来越 多的柯 伊伯带 多星系 统将被 
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发现。 同样， 观测 次数的 增加将 有助于 进一步 确定多 星系统 的轨道 形状。 这 都对形 
成的模 型提出 更高的 要求。 一般的 引力问 题中， 在 考虑天 体之间 的相互 作用时 ，通 
常将它 们视为 质点。 在牵涉 到轨道 偏心率 的演化 而引入 潮汐力 之后， 也只是 考虑大 
天 体的形 变对小 天体的 影响。 而在柯 伊伯带 多星系 统中， 很多 成员天 体是大 小相当 
的。 这就要 求不仅 是主星 对次星 有潮汐 作用， 次 星对主 星施加 的潮汐 力也应 该加以 
考虑。 在动 力学俘 获的模 型中， 天体均 简化为 球形或 质点。 若 认为大 天体具 有一定 
的 形变， 会不 会对俘 获模型 的结论 产生根 本性的 影响？ 
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太阳系 的边缘 

The  Outer  Edge  of  the  Solar  System 


在海 王星轨 道之外 的太阳 系边缘 部分， 有一个 由大量 小天体 构成的 盘状区 

域 - 柯伊 伯带， 早在 20 世纪 中期， Edgeworth 和 Kuiper 就分别 独立地 预言了 

它的 存在。 1992 年 8 月， Jewitt 和 Lmi 发现了 除冥王 星外的 第一个 柯伊伯 带小天 
体 1992  QB1, 之 后越来 越多的 柯伊伯 带小天 体被观 测到， 同时 也不断 地修改 着“太 
阳系 边缘” 这一 概念。 一般 认为柯 伊伯带 小天体 是早期 太阳系 物质凝 聚成各 大行星 
后， 因 此这些 小天体 能够为 研究太 阳系乃 至太阳 系外行 星系统 的形成 和演化 提供很 
多 重要的 线索。 

人 们一度 认为， 柯伊 伯带小 天体形 成于距 离太阳 40 至 50 天 文单位 (AU) 的区 
域， 基本 不受行 星引力 作用的 影响， 至 今还保 持着太 阳系形 成初期 “冷” 的 状态， 
即 在小偏 心率、 低 倾角的 轨道上 运行。 但 是观测 表明， 有相当 数目的 小天体 散布在 
更加 宽广的 空间范 围内。 实 际上， 柯伊伯 带是由 一系列 连续的 (主 要) 区域构 成的， 
且 有着许 多引人 注目的 动力学 特征： 


(a) 轨道 半长径 or 和 偏心率 e 分布 


(b) 轨道 半长径 a 和倾角 / 分布 


图 1 柯伊伯 带小天 体的轨 道根数 分布。 


(1) 海 王星的 3:2 共振区 ® ，此处 有大量 的小天 体聚集 (轨道 半长径 a-=39.4AU)， 
它们 的轨道 偏心率 基本在 0.05 〜 0.3 之间。 对于 3:2 共 振小天 体空间 分布的 形成， 


① 指此区 域内的 小天体 和海王 星的轨 道周期 之比为 3:2。 
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Malhotra[1] 提出 的 类木行 星轨道 迁移和 共振俘 获模型 给出了 比 较好的 解释， 但是即 
使考 虑到长 期共振 等效应 的共同 作用， 仍不能 解释如 何将这 些小天 体激发 到高达 
40 度倾 角的轨 道上。 

(2)  经典柯 伊伯带 (42AU<a<47.7AU)， 此处 的小天 体大多 有着较 小的轨 道偏心 
率 和较低 的轨道 倾角， 这也是 称其为 “ 经典” 柯伊 伯带的 原因。 但是 近来的 观测表 
明， 此区域 内还存 在着许 多高倾 角的小 天体， 且 与那些 低倾角 的小天 体有着 显著不 
同 的物理 性质， 如大小 尺寸、 色指数 等[2]。 一般 认为这 两类小 天体经 历了不 同的演 
化 过程， 其起 源有待 探索。 

(3)  海 王星的 2:1 共振区 (a-=47.7AU)， 目前只 观测到 为数不 多的小 天体， 且都 
处于高 倾角轨 道上。 人们曾 经认为 柯伊伯 带在此 中断， 外 面空无 一物， 但事 实上这 
里仅仅 是经典 柯伊伯 带的外 边界， 并非 太阳系 的尽头 所在。 
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⑻ 轨道 半长径 a 和 偏心率 e 分布  (b) 轨道 半长径 a 和倾角 / 分布 

图 2 散射 天体和 分离天 体的轨 道根数 分布。 


(4)  散射 天体， 它们在 海王星 外扁长 的椭圆 轨道上 运行， 轨道 偏心率 e 基本在 
0.2 〜 0.08 之间， 轨 道倾角 /<40 度， 如  1996TL66(a=82.9AU,  e=0.58, /=24 度)。 散射 
天体 的近日 点距离 g 在 35 〜 40AU 之间， 受到 海王星 的微弱 摄动， 它 们的轨 道会在 
10 亿年 的时标 内发生 改变， 可能形 成短周 期彗星 [3]。 

(5)  延展 的柯伊 伯带， 在此区 域中的 小天体 的轨道 半长径 a  >50AU， 近 日点距 
离 比散射 天体大 ~  >40AU)， 如 著名的 塞德娜 (Sedna:  a=485AU,  q=16A\]), 而目前 
所知的 最远小 天体的 远日距 离甚至 超过了  1000AU， 这大 大出乎 人们的 意料。 由于 
这 些小天 体远离 太阳， 受到 行星的 引力作 用非常 之弱， 被 称之为 “分离 天体” ，它 
们是如 何形成 并到达 当前的 位置， 是对 太阳系 边缘探 索研究 中的一 个关键 性问题 
(可能 与早期 的恒星 交会有 关)。 

除了 上述在 空间分 布和轨 道特征 方面的 问题外 ，在 此研究 领域还 有一个 非常重 
要的 问题。 当前 柯伊伯 带的总 质量只 有不到 0.1 个地球 质量， 但是根 据星子 吸积生 
长 模型， 要在 合理的 时间内 (107 〜 108 年) 形成 直径为 100 千米 量级的 小天体 ，在 
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40 〜 50AU 的区域 中初始 至少应 含有数 十个地 球质量 的固体 物质。 那么， 这 些物质 
是 如何消 失的？ 或者， 柯 伊伯带 小天体 并非如 人们原 先想象 的那样 是在当 地形成 ，而 
是在 更靠近 太阳、 物质密 度较大 的地方 形成， 之后才 迁移到 了现在 的位置 [4]。 

为 了解释 此太阳 系边缘 地带中 小天体 的空间 结构形 成过程 ，天文 学家们 描绘了 
许多 不同的 图景， 如：① 曾有若 干个地 球大小 的星子 被海王 星向外 散射， 激发了 
柯伊 伯带小 天体的 轨道， 并将相 当数量 的小天 体散射 出太阳 系[5]; ② 天王 星和海 
王星 形成于 木星- 土 星区域 (4 〜 10AU)， 之后被 木星和 土星散 射出来 并迁移 到当前 
位置， 同时激 发了柯 伊伯带 小天体 的轨道 [6]; ③ 在太阳 系形成 早期， 曾有 另一颗 
恒星 从附近 经过， 扰动并 激发了 太阳系 内天体 的轨道 [7]; ④ 在存在 太阳星 云气体 
的早 期太阳 系中， 随着 气体的 耗散， 长 期共振 的位置 会发生 迁移， 导 致柯伊 伯带小 
天体的 轨道受 到激发 [8]; ⑤ 由于行 星形成 后周围 残余星 子盘的 作用， 海王 星向外 
迁移， 将原始 柯伊伯 带塑造 为当前 的构型 [1]。 现 在的研 究工作 基本都 是建立 在这些 
理论 之上， 但是 到目前 为止， 还没 有任何 一种机 制能够 解释海 王星外 这片区 域的上 
述所 有观测 特征。 此外， 最近 观测到 的海王 星的高 倾角特 洛伊型 小行星 (Trojan 
asteroid), 柯伊 伯带中 双星和 多星系 统的高 发生率 等新的 特征， 也都 给太阳 系边缘 
早期 的演化 理论的 发展带 来了进 一步的 限制。 

由于柯 伊伯带 小天体 距离地 球非常 遥远， 虽然 观测手 段不断 进步， 实际 上科学 
界至 今对它 们知之 甚少。 2006 年， 美国国 家航空 航天局 发射了 新视野 号飞船 ，飞 
向太 阳系的 边缘， 用于探 测冥王 星和柯 伊伯带 小天体 的表面 性质、 地质 构造、 内部 
结构和 大气层 的物理 性质， 科学家 们希望 通过对 这片遥 远区域 的探索 能够有 助于解 
开太 阳系演 化和生 命起源 之谜。 
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寻找 另一个 “ 地球” 

Searching  for  Another  “Earth” 


1.  引言 

在 宇宙中 有数以 千亿的 星系， 银 河系只 是其中 之一。 在银 河系近 两千亿 颗恒星 
中， 有 一颗是 太阳， 而人类 生活的 地球只 是太阳 的一颗 行星。 我们的 地球在 宇宙中 
是唯一 的有生 命的星 球吗？ 是 否还存 在与我 们相似 的地外 文明？ 

目前 ，在 太阳系 内人们 尚未在 地球之 外的其 他行星 或其卫 星上找 到生命 存在的 
直接 证据， 即我 们只有 一个可 以栖息 的“地 球”。 自 20 世纪 90 年 代中期 以来， 天文 
学家 已陆续 探测到 340 个 太阳系 外行星 系统， 包括 403 颗系 外行星 (截至 2009 年 
10 月) [1]， 但是 与地球 质量相 当且适 宜生命 居住的 行星依 然未曾 找到。 “地 球是迄 
今为止 所知的 唯一能 够孕育 生命的 世界。 没有任 何其他 地方， 至少在 不远的 未来， 
可供我 们人类 移民。 探访， 或许 可以； 定居， 尚且 不行。 不论 你喜欢 与否， 目前只 
有地球 是我们 的立足 之地。 ” (《暗 淡蓝 点》， 卡尔 萨根， 1934 〜 1996, 美国 天文学 家。） 
那么， 宇宙中 是否存 在另一 个“地 球”？ 什么 样的行 星适宜 生命的 产生和 延续？ 这些 
行星形 成和演 化的过 程是怎 样的？ 它 们具有 哪些物 理性质 、大 气特征 和内部 结构？ 
通过 何种手 段才能 探测到 它们？ 下文将 逐一回 答上述 问题。 

2.  系外类 地行星 的探测 

系外类 地行星 的质量 较小， 发现 都很不 容易， 对它 们直接 观测更 加困难 。目前 
搜寻 系外类 地行星 主要通 过间接 方法。 恒星 受行星 的引力 作用， 和行 星一起 绕它们 
的共 同质心 做圆周 运动。 视 向速度 法可通 过测量 恒星光 谱的位 移量， 推知恒 星的视 
向速 度变化 来寻找 行星， 目前大 部分系 外行星 都是由 视向速 度法发 现的。 2005 年， 
Rivera 等通 过视向 速度法 确定了 第一颗 系外类 地行星 GJ  876d[2]。 天 体测量 法通过 
测量恒 星空间 位置相 对星空 背景的 微小改 变来推 知行星 信息， 未来 美国航 天局的 
SIM  Lite 空间 计划有 多个科 学目标 ，其中 之一就 是采用 天体测 量法寻 找和地 球类似 
的系外 行星。 在 行星和 它的中 心恒星 恰好几 乎在地 球与背 景星中 间时， 背景 星的光 
线在传 向地球 的过程 当中在 行星和 恒星处 会发生 弯折， 中间的 行星和 恒星好 像是一 
面凸 透镜， 将远处 的背景 星的光 度在短 时间内 放大， 这就 是微引 力透镜 效应。 如果 
恒星 有行星 系统， 那么 透镜效 应会因 行星绕 恒星运 动而造 成瞬时 放大， 微引 力透镜 
效 应法就 是利用 这种效 应来探 测系外 行星。 第一颗 小质量 (5.5 倍 地球质 量)、 大轨 
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道 (a=5AU) 的 系外类 地行星 OGLE-05-390L  b 就 是用这 种方法 发现的 m。 从 地球上 
看， 如果行 星的轨 道倾角 接近于 90 度时， 行星将 会从中 心恒星 的表面 穿过， 虽然 
无 法直接 看到， 但是 行星遮 住一部 分光， 恒星 的光度 会发生 变化， 通 过监测 恒星光 
度的 周期性 变化来 探测系 外行星 即为掩 星法。 2009 年用 掩星法 发现的 CoRoT-7b 
是第 一颗测 得半径 的系外 固态类 地行星 [4]。2009 年初美 国航空 航天局 发射了  Kepler 
空间 望远镜 (图 1 〜 2)， 主 要使用 掩星法 探测系 外类地 行星， 届 时有望 发现更 多地球 
大小的 行星， 并 且有可 能最终 发现适 宜生命 存在的 另一个 “地 球”。 


图 1  Kepler 空间望 远镜示 意图， 图 2  Kepler 空间望 远镜观 测天区 (中央 42 块 长方形 
该望 远镜有 望发现 第一颗 地球大 所示 范围， 下方虚 线从左 至右分 别为银 河系中 天鹅座 
小 的行星 (http://kepler.nasa.gov)。  和 天琴座 的位置 )(http://kepler.nasa.gov)。 


3. 宜居 带与化 学指纹 

虽 然天文 学家已 经发现 了大量 的系外 行星， 但是由 于观测 技术的 限制， 绝大多 
数都 是类似 木星的 气态巨 行星， 质量在 1 〜 10 个地 球质量 之间的 固态类 地行星 （即所 
谓的 “超级 地球” ） 数量 很少， 而且 大多数 比较靠 近中心 恒星， 并不 处于适 宜生命 
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存在 的宜居 带内。 所谓 宜居带 是指与 中央恒 星距离 合适， 使得 行星表 面的平 均温度 
能够使 液态水 稳定存 在的行 星轨道 范围， 因 为水对 生命的 产生和 繁衍极 为重要 。宜 
居带的 距离和 范围主 要取决 于中心 恒星的 类型。 2007 年 发现的 Gilese  581c[5] 据认 
为 是第一 颗在宜 居带发 现的系 外类地 行星。 此外， 生命 的稳定 存在还 有许多 其他要 
求， 如 足够长 的恒星 和行星 寿命以 供生命 产生， 适宜 的恒星 光度， 稳 定的低 偏心率 
行星 轨道， 适宜的 自转倾 斜度， 存在具 有合适 成分的 行星大 气等。 

如果 在不久 的将来 找到了 处于宜 居带内 的太阳 系外类 地行星 ，如 何判断 它们是 
否适合 生命存 在呢？ 主要 方法是 寻找行 星大气 光谱中 的化学 指纹。 行星本 身不发 
光， 而 是反射 中心恒 星发出 的光， 同时产 生红外 辐射。 如 果行星 具有大 气层， 行星 
大 气会对 恒星辐 射和行 星本身 的红外 辐射产 生特定 的吸收 。通 过掩星 法探测 比较恒 
星在掩 食前后 的光谱 变化， 能 够得到 行星大 气的化 学成分 信息。 通过 直接观 测法也 
能获 取行星 的可见 光和红 外光谱 。通过 分析这 些光谱 ，可 以判断 出大气 中是否 有水， 
二氧 化碳， 甲烷， 氧气 (或 臭氧) 等适合 生命存 在的重 要化学 成分， 这 些化学 成分的 
组 合被称 为化学 指纹。 2008 年 Swain 等 [6] 用 Spitzer 望远 镜得到 一颗系 外行星 (HD 
189733  b) 的红外 光谱， 研 究后发 现这颗 行星大 气中可 能存在 甲烷， 这是第 一次在 
系外行 星上发 现有机 分子。 地球 由于长 期演化 和生命 的长期 存在， 大 气成分 产生过 
巨大 变化。 通过 比较系 外行星 和地球 历史上 各阶段 的化学 指纹， 可以 推测这 些系外 
行 星是否 可能会 有生命 存在。 

4. 类 地行星 的形成 与演化 

根据当 前行星 形成的 理论， 超级 地球是 普遍存 在的。 目前 普遍认 为类地 行星是 
通 过固态 物质缓 慢聚集 而成， 整个时 标约为 108 年。 首先， 原 始行星 盘中平 面的尘 
埃颗 粒通过 低速碰 撞互相 聚积， 形成 1 〜 10km 大小的 星子。 随 着一次 次碰撞 吸积， 
星子逐 渐增长 成直径 103km 左右 的行星 胚胎。 接 下来是 星子快 速增长 时期， 星子和 
胚 胎之间 的随机 轨道能 量均分 使得大 星子拥 有较小 的轨道 偏心率 和轨道 倾角， 这能 
让它 们更快 的从周 围汲取 物质。 同时， 气 体对碰 撞碎片 的拖曳 作用使 这些大 星子的 
轨道 更趋于 圆型， 又进而 提高了 其增长 速度。 行 星胚胎 间强烈 的摄动 使其轨 道相互 
交叉， 导致 快速增 长开始 变缓甚 至完全 停滞。 类 似月球 和火星 的行星 胚胎发 生猛烈 
的 碰撞， 最终 形成少 数几个 轨道相 隔较远 的类地 行星。 相关研 究表明 原恒星 盘中类 
地行星 有可能 因为大 行星的 迁移而 被散射 出行星 系统或 被俘获 在共振 轨道。 数值模 
拟则预 言由于 巨行星 的向内 迁徙， 可导致 1/3 的 行星系 统在宜 居带拥 有偏心 率较小 
的类 地行星 [7]。 通过研 究和模 拟相关 过程， 可以 推测系 外行星 系统宜 居带内 是否可 
能有类 地行星 存在， 为进 一步观 测搜寻 提供理 论依据 [8]。 
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5.  类地 行星的 内部结 构与大 气成分 

对 于系外 行星， 迄 今还不 能直接 探测其 内部， 只能 借助一 定的模 型来研 究其内 
部 结构。 假设它 们形成 之后经 历了热 演化过 程并产 生与地 球类似 的层圈 结构， 并且 
行星中 元素丰 度及矿 物成分 也和太 阳系类 地行星 相似， 就能通 过行星 的质量 和半径 
这两个 信息去 推断它 的内部 结构。 Valencia 等 [9] 就根据 超级地 球内部 结构模 型算出 
了 行星核 、幔、 含水量 与行星 质量、 半 径间的 关系。 在 这里尚 有许多 期待回 答的问 
题， 如 对于特 定的物 质成分 和内部 结构， 行星 的半径 值怎样 随质量 变化？ 两 者存在 
怎样的 关系？ 是 否能根 据依赖 这个关 系来推 测行星 的内部 信息？ 此外 ，由万 有引力 
产生的 潮汐力 ，其潮 汐效应 是如何 加热类 地行星 及在其 物理演 化过程 中具有 怎样的 
影响？ 这些都 是尚未 解决的 问题， 有待 于进一 步深入 研究。 

行星大 气的起 源与演 化是另 一个尚 待解决 的复杂 难题。 基于 不同的 岩石类 
别， 超级地 球的大 气成分 各有不 同 [1°]。 行星 大气的 最初成 分可能 由碳、 氢 或水主 
宰， 这 取决于 它吸积 水分的 多少和 是否经 历过岩 浆海洋 阶段。 行星大 气的最 终成分 
还依 赖于一 些其他 的因素 ，分别 是大气 逃逸， 分子 的光解 作用， 以 及化学 动力学 (化 
学 反应的 速率) 等。 相关 理论和 模型可 以通过 探测行 星大气 光谱来 验证。 

6.  前 景展望 

对 处于宜 居带的 系外类 地行星 和行星 系统的 探索和 研究， 已 经成为 21 世纪天 
文 学以及 地学、 生命 科学、 物理、 化学等 相关学 科交叉 领域的 热点和 前沿。 对这些 
问题的 解答， 有 助于人 们更深 刻的认 识地球 和太阳 系的形 成演化 过程， 更深 刻的认 
识 生命的 本质和 起源， 以及 更深刻 的认识 宇宙、 自然 和人类 自身。 随 着探测 技术的 
发 展以及 更多探 测项目 的实施 ，相 信在不 久的将 来人类 一定能 够找到 第一颗 乃至更 
多的 另一个 “地 球”。 
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天体 力学： 一个苹 果引发 的故事 

Celestial  Mechanics：  A  Story  from  an  Apple 

1.  万有引 力:一 个苹果 的传说 

很久以 前人类 就开始 了认识 自然的 历程， 并留下 了许多 美丽的 传说。 17 世纪 
以前， 天 文学主 要研究 天体在 星空中 的视位 置和视 运动的 规律。 17 世纪， 开普勒 
(J.Kepler,  1571 〜 1630) 总 结了前 人对太 阳系大 行星的 观测， 于 1609  ~  1619 年间相 
继提 出了行 星运动 的三大 定律。 之后， 科学巨 匠牛顿 (I.Newton， 1642-1727), 据说 
是 受下落 苹果的 启发， 提 出了万 有引力 定律， 即 任何质 点之间 都具有 平方反 比吸引 
力。 再加上 他提出 的第二 定律， 关于 行星运 动的三 大定律 就成了 数学上 的推论 。一 
切都 显得那 么自然 完美。 1687 年， 牛顿出 版了具 有划时 代意义 的巨著 《自 然哲学 
的 数学原 理》， 标志 着一个 新学科 —— 天体 力学的 诞生， 表明 天文学 从单纯 描述天 
体之间 的几何 关系， 进 入到研 究天体 之间力 学相互 作用的 阶段。 

随 着观测 技术的 提高， 人 们逐渐 发现， 行星不 是在闭 合的椭 圆轨道 上运动 。引 
起偏离 的是行 星之间 的引力 。鉴于 太阳系 行星之 间的引 力比起 太阳对 大行星 的引力 
要小 得多， 因此可 把所有 使天体 运动偏 离开普 勒运动 的因素 看成对 二体运 动的摄 
动， 这种模 型称为 受摄二 体问题 模型。 用 级数展 开等分 析方法 讨论天 体在受 摄二体 
问 题的近 似解， 这一领 域被称 为摄动 理论。 它是 18 世纪 中叶至 19 世 纪初天 体力学 
的主 要研究 内容， 这也 归功于 当时数 学分析 和分析 力学的 建立和 发展。 这一 时期一 
些大数 学家， 欧拉 (L.Euler,  1707 〜 1783), 拉 格朗日 (J.-L.  Lagrange,  1736 〜 1813)， 拉 
普拉斯 (P.-S.  Laplace,  1749 〜 1827) 等， 都对天 体力学 发展做 出重要 贡献。 例如， 拉格 
朗日建 立了描 述行星 受摄运 动的行 星运动 方程。 最后拉 普拉斯 总结了 当时经 典天体 
力学的 主要内 容-摄 动理论 的成果 ，于 1799 〜 1825 年 出版了 五卷共 十六册 的巨著 
《天 体力 学》。 根 据这一 理论， 1846 年 勒威耶 (U.J.J.LeVerrier,  1811 〜 1877) 和 亚当斯 
(J.C.  Adams,  18 19 〜 1892) 独立地 计算并 预言了 的海王 星轨道 ，并 很快被 发现所 证实。 
这一发 现标志 着经典 天体力 学发展 达到了 顶峰。 

2.  三 体问题 —— 最早的 “奥斯 卡”奖 

然而， 摄动 理论终 究是近 似的， 它不 能解决 时间趋 于无穷 的轨道 稳定性 问题。 
例如， 人 类总想 知道， 我们生 活的太 阳系是 否可以 无限期 地稳定 下去， 或者 说数学 
上能否 存在这 样稳定 的解。 以三 体问题 为例， 19 世 纪许多 数学家 包括迪 里希里 
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(L.Dirichlet,  1805-1859), 外尔斯 特拉斯 (K.  Weierstrass,  1815 〜 1897) 等 希望对 一般三 
体问题 寻找如 下形式 


XAJ  C0S[()1®1  +  h^h  + ■••  +  jk^k^  +  Bj  sin[(71®1  +  j2co2  + ■••  +  jko)k)t]  (1) 

y=i 

的级 数解。 这 种解对 时间？ 的 变化率 为许多 不通约 频率崎 （/=1， …, k) 的 组合， 称为 
拟周 期解。 如果三 体问题 的解都 能表示 成拟周 期解， 则 三体运 动是稳 定的。 但这类 
解的存 在性以 及级数 (1) 的收 敛性困 扰了当 时的数 学家。 后来， 在外 尔斯特 拉斯等 
的建 议下， 瑞典国 王奥斯 卡二世 （Oscar  II ) 在 1885 年出 奖金寻 求三体 问题的 解决。 
到 1887 年 ，奖金 授予了 年轻的 数学家 庞加莱 (H.Poincar6,  1854 〜 1912)。 

事 实上， 庞加 莱并没 有给出 (1) 形 式的级 数解。 相反， 他证 明了在 许多情 况下， 
这 种级数 解是发 散的。 引起 级数发 散的根 本原因 在于， 当其中 两个频 率之比 

为简单 整数比 (即 通约) 或接 近于通 约时， 会发 生共振 现象， 导 致系数 或 '的分 
母为 零或非 常小， 从 而使得 4 或 。非 常大， 这就是 著名的 小分母 问题。 共振 的存在 
是 三体问 题不可 积的根 本原因 。这些 成果都 收录在 庞加莱 的专著 {天体 力学新 方法》 
中， 其 中一些 思想仍 被现代 学者所 发掘。 后来， 庞 加莱、 李亚 普诺夫 (A.  M. 
Lyapunov，1857~1918) 等还利 用分析 方法研 究常微 分方程 解的存 在和稳 定性， 并开 
创了 一个新 的领域 —— 天体力 学定性 理论， 它研究 AM 本 运动特 别是三 体运动 的可能 
区域， 天体 在紧密 接近时 轨道剧 烈变化 的情况 (包括 碰撞、 交 换和俘 获)、 周期轨 
道 存在性 及其稳 定性、 时间 趋于无 穷的天 体终结 轨道等 问题。 这也是 除摄动 理论外 
对一般 iV 体问题 研究的 另一种 有效的 途径。 

然而， H 体 问题的 不可积 性不代 表形式 (1) 的级 数解不 存在。 该 问题的 最终解 
决是在 20 世纪 五六十 年代。 三 体运动 方程属 于一类 特殊的 系统， 称为 哈密顿 系统， 
其 方程具 有如下 的反对 称性： 


d/y  —  8H  A0_ 
At  i  d6i  ?  dt  i 


dH 


，c/  =  l， …， AO 


(2) 


其中 TV 维 向量： （/士，…, 4) 称为作 用量， ⑷ ，内 ，… ，〜） 为角 变量， H(I，0) 为 
哈密顿 函数。 当 哈密顿 函数不 含角变 量时， 系统 (2) 可积， 作 用量为 常数。 

对 于满足 一定可 微性或 解析的 哈密顿 系统， 1954 年 A.N. Kolmogorov 首 先提出 
了 在小分 母的情 况下仍 能保证 (1) 形式 级数解 的快速 收敛性 方法， 其后 V.I.Arnold 
在 1963 年对于 哈密顿 系统， J.Mosei •在 1962 年 对于扭 转映射 严格证 明了收 敛级数 


解的存 在性。 这一系 列结果 被称为 KAM 理论 (分 别取 兰位科 学家姓 氏的第 一个字 
母)， 是哈密 顿系统 动力学 研究中 里程碑 式的工 作[1]。 然而， KAM 理 论不能 直接用 
于太 阳系的 稳定性 问题。 事 实上， 根 据这一 定理， 假设 有充分 多的太 阳系， 并且假 


设 行星的 质量充 分小， 在概 率的意 义上， 可能存 在具有 (1) 形式 的解， 即稳 定的太 


.  874  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


阳系。 然而， 太阳系 行星质 量是有 限的。 此外， 多体系 统在两 体或多 体发生 碰撞的 
附近， 其哈密 顿函数 是不解 析的， 因此 不满足 KAM 定理的 条件。 关 于三体 运动碰 
撞解 特性的 研究， 到现 在仍在 继续。 

3. 混池 学传奇 ：一只 “ 蝴蝶” 的传说 

20 世纪 60 年代 ，一只 “蝴蝶 ”引发 了科学 界的一 场革命 。气 象学家 E.  N.  Lorenz 
在 研究一 个由大 气模型 简化的 H 维常 系数 微分方 程组时 ，发现 几乎所 有轨道 很快进 
入 被称为 奇异吸 引子的 集合， 其上任 意相邻 两点出 发的轨 道以指 数形式 发散， 这类 
运动称 为混沌 (chaos)， 也称 “ 蝴蝶效 应”。 该名 称来源 于根据 混沌轨 道对初 值敏感 
性所做 的形象 推论： 南美 上空的 一只蝴 蝶扇动 翅膀， 改变 了大气 的初始 条件， 导致 
几 天后纽 约上空 的一场 风暴。 引 起混沌 的是系 统的非 线性。 而从 物理机 制看， 相空 
间中两 种运动 的分界 线最容 易产生 混沌， 例如， 单摆的 振幅不 是很小 时就是 非线性 
摆， 振幅在 180° 为不 稳定平 衡点， 稍微一 点扰动 可能使 得非线 性摆在 （- 180°， 180°) 
内 摆动， 也可能 在超过 360° 的循环 运动。 事 实上， 庞 加莱在 没有计 算机的 年代， 
已经意 识到了 在不稳 定平衡 点附近 会出现 非常复 杂的、 被 称之为 “庞 加莱栅 栏”的 
结构， 在 此结构 上的运 动是混 沌的。 

“蝴蝶 效应” 给整 个自然 科学界 带来观 念上的 变革， 那 就是， 在 确定性 系统系 
统 (不 含随 机项) 可 以存在 类似不 确定性 的混沌 运动。 这 种观念 彻底打 破了人 们对牛 
顿方 程的确 定性系 统给出 确定性 的解的 信念。 初 始值差 一点， 轨 道就差 很远， 真是 
这 样吗？ 如果是 这样， 太 阳系是 否很不 稳定？ 

要回 答这个 问题， 首 先需要 了解， 一个 哈密顿 系统的 所有变 量不是 等价的 。以 
近可积 的哈密 顿系统 i/(/)  +  d(/， 的为例 ，其中 丑 ⑺ 是可积 部分， £ 为摄动 参数， 
/ 为作用 量，〃 为角 变量。 £  =  0 时系统 可积， 作用量 I 是 常数， 角变量 0 则 
在 0 〜 360° 旋转。 时 但充分 小时， 在一定 条件下 KAM 定理 证明了 系统有 
一 部分轨 道具有 (1) 形式 的拟周 期解， 而多 数轨道 则是混 沌的。 对于这 些混沌 轨道， 
1971  年， N.  Nekhoroshev  证 明了， 在时间 

t<exp[c(l/s)1/(2]V)] 

内 ，有 

|/(0-/(0)  [<  s1/(2JV) , 

其中 # 为哈密 顿系统 的自由 度数， c 为常数 [2]。 因 此混沌 运动只 是带来 角变量 
方向的 较大不 确定， 而作 用量方 向变化 仍是很 小的。 例如， 二 体运动 的开普 勒解， 
与作用 量相关 的是三 个量： 轨道半 长径、 轨道偏 心率、 轨道 倾角。 

于是， Nekhoroshev 定理 给了我 们一个 信念， 太 阳系可 能是混 沌的， 但 只要半 
长径、 偏 心率、 轨道倾 角不会 有长期 的变化 就有实 际意义 上的稳 定性。 从数 学上而 
言， 这叫 轨道稳 定性。 只要 地球不 撞到太 阳内， 或不跑 到寒冷 的海王 星轨道 外就行 
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了， 大不 了地球 绕太阳 多转几 亿圈， 有 什么关 系呢？ 然而， 人 类这一 小小要 求能否 
得到满 足呢？ 

4.  太 阳系稳 定性： 一 个永恒 的话题 

太 阳系稳 定性问 题是天 体力学 最经典 的问题 之一。 问 题的表 述是这 样的： 

将太阳 系的太 阳和八 个大行 星看成 质点， 我们目 前的轨 道构形 是稳定 的吗？ 首 
先 这里的 稳定性 排除了 李亚普 诺夫稳 定性。 该稳 定性太 强了， 要求任 意两条 相邻的 
轨道在 时间趋 向无穷 时仍然 靠得足 够近。 二 体运动 就不是 李亚普 诺夫稳 定的， 在运 
动 的横向 (黄经 增加方 向)， 不 同半长 径的相 邻轨道 间距离 就不断 增大， 原因 是相邻 
轨道 的开普 勒运动 速度反 比于半 长径的 1.5 次方 (开 普勒 第三定 律)。 退而求 其次， 
我们 看能否 要求太 阳系大 行星在 时间趋 向无穷 (或 至少在 太阳系 50 亿 年的年 龄内) 
是否 轨道稳 定的？ 即各大 行星的 轨道半 长径、 偏 心率、 轨道倾 角没有 长期的 变化？ 

最早 回答这 个问题 的是拉 普拉斯 。他 证明了 在将行 星间摄 动展开 到行星 对太阳 
质 量比的 一阶， 以 及轨道 偏心率 和轨道 倾角的 两阶函 数的近 似下， 行 星轨道 半长径 
是不 变的， 而行 星轨道 偏心率 和轨道 倾角只 有周期 变化。 该定 理的证 明在一 般教科 
书 上都能 找到， 也不复 杂[3,4]。 事 实上， 在 上述近 似下， 描述 轨道偏 心率和 轨道倾 
角变 化的方 程是线 性常系 数微分 方程， 其解是 周期的 H 角函 数。 也就 是说， 在一阶 
近似 下太阳 系是稳 定性。 

到更高 阶呢？ 这 个问题 至今没 有解决 。原 因展开 到高阶 ，非 线性项 就起作 用了。 
前面 说了， 混沌 运动是 非线性 系统最 通常的 表现。 太阳 系也不 例外。 早在 1992 年， 
J.Lasker,  G.J.  Sussman,  J. Wisdom 等通过 数值模 拟发现 太阳系 在几百 万年内 进入混 
沌状态 。 引 起太阳 系大行 星混沌 运动的 是共振 重叠， 即 两种轨 道共振 在相空 间发生 
重叠， 导致 运动可 能在两 种共振 之间随 意跳越 [5]。 尽 管太阳 系是混 沌的， 数 值结果 
表 明大行 星之间 在相当 长之间 (约 100 亿年) 是稳 定的， 即相互 不会发 生轨道 穿越。 
2009 年 Lasker 等考虑 了月球 摄动和 广义相 对论进 动后， 对太 阳系大 行星的 运动方 
程直接 进行数 值积分 [6]。 结果 表明， 水星在 50 亿年内 与金星 有密近 交会的 概率大 
约为 1%。 也就 是说， 太阳 不稳定 的概率 也还是 有的。 

5.  结束语 - 现 代天体 力学： 一个正 在延续 的故事 

天 文学探 测技术 的不断 提高和 新天体 的不断 被发现 ，促使 研究其 力学运 动为主 
的天 体力学 也不断 发展。 同时， 随 着深空 探测的 深入， 航天 器轨道 设计、 跟 踪等都 
直 接需要 天体力 学知识 。天 体力学 是理解 天体在 牛顿引 力为主 的系统 的运动 和稳定 
性的 基础。 例如， 预言 银河系 存在暗 物质最 主要的 证据， 就是 观测发 现银河 系物质 
绕 银心的 旋转速 度曲线 不是类 似太阳 系大行 星运动 的开普 勒运动 ，这 意味着 银河系 
还有 大量我 们没有 看到的 物质， 是他们 的引力 导致银 河系旋 转曲线 偏离开 普勒运 
动。 由此 看来， 小 到行星 系统， 大到银 河系、 星 系群、 乃至 宇宙， 万 有引力 到处存 
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在， 而天 体力学 —— 这个 由苹果 引发的 故事， 仍在不 断地谱 写新的 篇章。 
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Poincare’s  Conjecture  on  Periodic  Solutions 


在 《天体 力学新 方法》 的第一 卷第三 章中， 亨利 •庞 加莱 提出了 如下猜 想：太 
阳系天 体的轨 道可以 近似为 周期轨 道[1]。 天体力 学家把 庞加莱 的这个 猜想表 述为： 
AM 本 问题或 限制性 AM 本问 题的周 期轨道 在有界 轨道集 合中是 稠密的 (也 就是 说在任 
何有界 轨道邻 近都能 找到周 期轨道 )[2]。 

为 了直观 地理解 庞加莱 猜想的 内涵， 我们考 虑一个 简单的 常微分 方程组 

手 =  4 手 ：0  (i=l,2),  (1) 

di  '  di 

其中 /z.  ei? 对应 于直线 上的一 个点， 0  er  =  [0,2ji) 对应 于圆周 (也 称为 1 维环 
面) 上的一 个点。 该方 程组的 通解为 

明 )  =  ■，+  _  (mod 2ti),  I, •(，)  =  /, (0)  (i=l,2).  (2) 

其中每 个特解 都可以 分解为 两个独 立的匀 速圆周 运动， 其 角频率 分别为 
A  =A(°) 和  A  =4(0)。 

在 继续讨 论前， 我们先 回顾一 些必要 的基本 概念。 通 常把由 系统运 动状态 
(HA, /2)( 也称为 相点) 组成 的空间 称为相 空间， 显然， 在 我们的 例子中 它可以 
分解为 带有不 同标签 c/p/j 的二 维环面 {(^,^2)： {ex,e2)& TxT}(IiJi、。 相点 随着时 
间流逝 在相空 间中的 运动轨 道称为 相轨道 ，不同 相点沿 各自相 轨道的 运动可 以看作 
为一个 整体， 称为 相流。 

容 易看出 (2) 式 中的每 个特解 对应的 相轨道 都限制 在某个 特定的 二维环 面上， 
因此， 这 些二维 环面都 是相流 的不变 集合， 称 为不变 环面。 关 于一个 给定不 变环面 
上 的相轨 道是否 具有周 期性质 ，表 1 列出 了所有 可能的 情况， 其中 认 作为频 
率 平面上 的直角 坐标。 

表 1 中前三 种情况 对应的 不变环 面称为 有理不 变环面 ，其 上的轨 道均为 周期轨 
道； 第 5 种 情况对 应的不 变环面 称为无 理不变 环面， 其 上的轨 道均为 拟周期 轨道， 
沿着这 种轨道 的运动 可以分 解为频 率不通 约的独 立周期 运动； 剩 下的第 4 种 情况比 
较 特殊， 它所对 应的不 变环面 上的相 轨道就 是位置 不随时 间演化 的初始 相点。 根据 
表 1， 我 们知道 (/p/J 平 面上对 应于有 理不变 环面的 点是一 个稠密 集合， 这 意味着 
系统相 空间中 的周期 轨道是 稠密的 ，也就 是说在 我们所 考虑的 这种特 殊情况 下庞加 
莱猜 想是成 立的。 
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表 1 不 变环面 特征与 相轨道 性质之 间的对 应关系 

序号 

环面 

频 率平面 

相轨道 

!  1 

2 

3 

4 

5 

是非零 有理数 
其 中 自然数 纟和/， 互 为素数 

/j  /  /2  =  00 

A  "2=0 

/丨 =/2  =0 

///2是 无理数 

过 原点的 直线， 斜率是 有理数 
不是坐 标轴， 不 含原点 

人轴 
不 含原点 
/2 轴 
不 含原点 
原点 

过 原点的 直线， 斜率是 无理数 
不 含原点 

周 期轨， 周期为 

2nlx  Hx-  2nl2  /  /2 

周 期轨， 周期为 

2tiHx 

周 期轨， 周期为 

2兀//2 

不动点 

拟 周期轨 

诞生于 20 世纪 60 年代的 KAM 定 理是动 力系统 研究中 的一个 非常重 要的定 
理。 具体 到类似 于太阳 系的行 星系统 (1 个质量 占主导 地位的 恒星加 上若干 个质量 
很 小的行 星)， 该定 理的结 论是： 相 空间中 几乎充 满了无 理不变 环面。 但是， 上面 
例 子中的 部分无 理不变 环面和 所有有 理不变 环面不 复存在 (当 然这并 不等于 说周期 
轨 道也不 复存在 了)， 取而代 之的是 具有非 常复杂 结构的 区域， 其中 可能存 在各种 
轨道， 包 括周期 轨道、 拟周期 轨道和 其他动 力学行 为可能 极端复 杂的有 界轨道 ，同 
时， 也包 括无界 轨道， 并且 这些轨 道相互 交织在 一起。 这种复 杂的相 空间结 构给解 
决庞 加莱猜 想带来 了很大 困难。 

庞加莱 关于周 期轨道 的猜想 和他有 关的论 述确立 了这种 轨道在 天体力 学乃至 
整个动 力系统 研究中 的重要 地位， 同时， 他多方 面的原 创性贡 献也为 周期轨 道研究 
奠定了 基础。 下面简 要介绍 他影响 至今的 三方面 贡献， 限于 篇幅， 我 们不可 能详细 
阐释这 些贡献 的具体 内容， 感兴趣 的读者 可以从 所列的 参考文 献中进 一步了 解他简 
单而又 深刻的 思想。 

庞加莱 试图用 几何方 法证明 限制性 H 体问题 存在非 平凡的 周期解 ，并为 我们留 
下了庞 加莱回 归定理 和庞加 莱映射 方法， 以及他 所给出 的最后 一个定 理[3]， 也就是 
被乔治 •伯 克霍 夫完全 证明了 的庞加 莱-伯 克霍夫 不动点 定理。 

他还提 出了从 一个系 统的已 知周期 轨道出 发寻求 邻近系 统周期 轨道的 思想和 
解 析延拓 方法， 并针对 行星运 动问题 对周期 轨道进 行了分 类[1]。 利用 延拓方 法寻求 
AM 本问题 和各种 限制性 AM 本问题 的周期 轨道， 并进而 从定性 和定量 两方面 探索周 
期轨 道族的 分叉性 质是天 体力学 家长期 关注的 一个研 究课题 [4~6]0 

此外， 他还提 出了通 过变分 方法利 用极值 原理寻 求周期 解的方 法[7]。 该 方法近 
来有一 个备受 关注的 结果， 即严 格证明 了等质 量三体 问题存 在一种 被称为 
Chenciner-Montgomery 轨道的 8 字形周 期轨道 [8]。 

前面 已经提 到太阳 系天体 运动的 相空间 中存在 大量的 无理不 变环面 ，当 我们令 
系 统中行 星的质 量均趋 向零时 ，这 些无理 不变环 面在相 空间中 所占的 比例趋 向百分 
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之百。 近 年来有 结果表 明在这 些无理 不变环 面邻近 都应该 存在大 量的周 期轨道 ，并 
且， 如可以 想见的 那样， 这 些轨道 在有界 轨道集 合中的 分布随 着行星 质量趋 向零而 
趋向稠 密[9，1()]。 当行 星质量 严格为 零时， 周期轨 道将与 我们所 给的例 子一样 构成在 
有界 轨道集 合中稠 密的有 理不变 环面， 就是说 此时庞 加莱猜 想是成 立的。 但 只要上 
述天体 的质量 不严格 为零， 我们就 依然不 知道庞 加莱猜 想是否 成立。 显然， 要解决 
庞加 莱猜想 还需要 结合有 理不变 环面及 其邻近 的无理 不变环 面破裂 后的相 空间结 
构问 题开展 进一步 的深入 研究。 
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相对论 AM 本问题 

Relativistic  7V-Body  Problem 

爱 因斯坦 提出的 广义相 对论彻 底颠覆 了牛顿 的引力 理论， 建立 了全新 的描述 
引 力的数 学方法 和物理 框架。 许多在 经典牛 顿力学 框架下 就已经 极为复 杂的问 
题， 在 相对论 里就显 得更为 棘手， 其 中长期 存在的 一个难 题是， 如 何在相 对论框 
架下 尽可能 精确地 描述形 状不可 忽略的 7V 个天 体在相 互引力 作用下 的运动 以及由 
此产生 的引力 辐射。 

对于这 样一个 系统， 通常首 先假设 它是一 个孤立 系统， 即不受 宇宙中 其他物 
质的 影响。 其次， 整个 系统的 运动问 题可以 分为三 部分： 内部、 外部以 及远场 
区。 内部 运动指 的是天 体内部 物质的 运动， 这 牵涉天 体的自 引力、 物态以 及其他 
天体 的潮汐 力等。 外 部运动 指的是 在相互 引力作 用下天 体之间 的相对 运动。 远场 
区部 分则牵 涉系统 的引力 辐射。 在广 义相对 论中， 天 体的运 动会扰 动时空 背景， 
这 种扰动 以引力 波的形 式向外 传播。 引力波 会带走 系统的 能量、 动量以 及角动 
量， 进而又 会反过 来对系 统中的 天体运 动产生 影响。 由于这 M 部分 涉及不 同的物 
理 问题， 因此 需要采 用不同 的描述 方法， 最后 还必须 把它们 衔接到 一起。 除此之 
外， 相对论 AM 本问 题和牛 顿力学 AM 本问 题的区 别还体 现在： 引力不 再能用 简单的 
标 量势来 表示； 天体的 自转、 内能、 内部压 力也会 产生引 力场； 表 征天体 质量、 
形状 的参数 可能有 多种定 义且依 赖于参 考系的 选择； 规范 自由度 （坐 标系 选择） 会 
对运 动方程 产生影 响等。 

除了 这些物 理上的 复杂性 之外， 由 于是在 相对论 的框架 下来处 理这一 问题， 
广义相 对论本 身在数 学上的 复杂性 也使得 问题变 得难上 加难。 有别 于经典 的牛顿 
引力， 爱 因斯坦 场方程 描述着 时空弯 曲和物 质分布 之间的 关系， 它 是一个 具有高 
度非线 性的偏 微分方 程组。 对 于复杂 的运动 问题， 在 数值方 法尚无 能力处 理的情 
况下， 逐级 近似下 的分析 解就变 得尤为 重要。 对于弱 引力场 和高速 运动的 情况， 
通 常采用 引力场 对平直 时空的 扰动为 小量， 对场方 程进行 展开， 这就 是“后 闵可夫 
斯基” 近似。 对于弱 引力场 和低速 运动的 情况， 以天体 的运动 速度和 光速之 比以及 
各天 体引力 势和光 速平方 之比为 小量， 亦即“ 后牛顿 ”近似 方法。 

在 1916 〜 1918 年期间 爱因斯 坦使用 线性化 方法计 算了实 验室大 小的物 体所释 
放出 的引力 辐射。 1916 年 de  Sitter 使 用后牛 顿方法 推导了  AM 本 的运动 方程。 1938 
年爱因 斯坦、 Infeld 和 Hoffman 在 1 阶 后牛顿 近似下 推导了  # 个“点 ” 质量在 相互引 
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力 作用下 的运 动方程 （ EIH 方程） [1]。 随后 Fock 和 Chandrasekhar 又 把后牛 顿近似 
方法推 广到了 流体系 统并且 考虑了 更高阶 的修正 和引力 辐射。 此外， Papapetrou 
还 研究了 在天体 自转不 可忽略 情况下 的运动 方程。 

近 年来， 多个双 脉冲星 系统的 发现以 及引力 波探测 器灵敏 度的不 断提高 ，为 
N=2 的相 对论二 体问题 提供了 一个理 想的实 际应用 场所。 对 于由中 子星或 者黑洞 
组 成的致 密双星 系统， 三 个独立 的小组 已经在 3 阶后 牛顿近 似下建 立了彼 此等价 
的外 部运动 模型。 第一 个小组 使用的 是广义 相对论 ADM 哈密 顿方法 [2]， 第 二个小 
组使用 的是谐 和坐标 下的直 接后牛 顿迭代 法[3]， 第三个 小组使 用的则 是“面 积分” 
方法 [4]。 前 两种方 法针对 的是没 有内部 结构的 “点粒 子”， 第 三种方 法则可 以应用 
到 延展的 致密天 体上。 引 力辐射 造成的 3.5 阶后 牛顿改 正则在 3 阶后 牛顿模 型建立 
之 前就已 给出。 对于 远场区 问题， 已经建 立起了  3.5 阶后 牛顿引 力辐射 公式， 并且 
给出了 相应的 引力波 波形。 在目前 的理论 计算精 度下， 相对 论致密 双星的 内部结 
构 对外部 运动和 引力辐 射的影 响可以 忽略， 但是 这一结 论对于 更高精 度并不 
成立。 

尽 管取得 了许多 进展， 但是 在相对 论二体 问题领 域还有 若干难 题有待 解决。 
例如， 双星运 动后牛 顿模型 的近似 方法在 什么情 况下会 失效； 不随 时间变 化的天 
体单 极矩和 随时间 变化的 辐射多 极矩间 有非线 性相互 作用， 由此产 生的引 力波尾 
对整 个系统 有什么 影响； 在不同 的引力 理论中 天体的 内部结 构在什 么精度 下会对 
外部运 动起作 用并且 对引力 波波形 有何影 响等。 此外， 除了 这些已 有的方 法外， 
是否 还有其 他“简 便”的 方法能 用来建 立相对 论二体 问题的 更高阶 模型。 

除了 在双星 系统中 的应用 之外， 随着高 精度测 量技术 的不断 发展， 相对论 7V 
体问 题在太 阳系中 也日益 重要。 区别 于双星 问题， 在 目前的 探测精 度下， 以太阳 
系为 背景的 相对论 AM 本问题 中的远 场区问 题可以 不计， 但是 内部运 动对于 整个问 
题的影 响则不 再可以 忽略。 为了更 “恰当 ”地描 述每个 天体的 内部运 动及其 外部卫 
星的 运动， 就有 必要建 立起以 仅涵盖 某个天 体及其 邻域的 局部参 考系。 而 为了描 
述 7V 个天 体之间 的相对 运动， 又有 必要建 立起囊 括所有 天体的 全局参 考系。 
Bmmberg 和 Kopejkin[5] 以及 Damour、 Soffel 和 Xu[6] 分别 在广 义相对 论框架 中建立 
起 了描述 AM 本 运动的 1 阶 后牛顿 多参考 系天体 力学。 国际天 文学联 合会在 此基础 
上形成 了具体 的决议 [7]。 

虽然 形成了 初步的 决议， 但 是它在 实际应 用领域 还有两 个需要 解决的 难题。 
第一， 如 何把这 一决议 从原有 的广义 相对论 扩展到 其他的 相对论 性引力 理论； 第 
二， 如何把 决议从 原有的 1 阶 后牛顿 拓展到 2 阶 后牛顿 以迎合 高精度 测量的 
需要。 

总之， 解决 相对论 AM 本问题 中的这 些难题 无论是 在理论 研究， 即认识 物质和 
时空 的相互 作用， 还 是在实 际应用 领域， 即引 力波探 测和太 阳系的 高精度 测量与 
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实验， 都具有 重要的 意义。 
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多目 标深空 探测轨 道设计 


Orbit  Design  of  Multi-purpose  Deep  Space  Exploration 


1.  多目标 深空探 测的重 要意义 

从 1957 年前苏 联发射 第一颗 人造地 球卫星 开始， 人类的 活动领 域走向 太空。 
50 多 年来， 空间 探测的 范围也 早已超 越地球 附近， 几乎 穿越了 整个太 阳系。 随着 
深 空探测 的深入 开展， 探测距 离不断 增加， 一次 任务的 所需时 间越来 越长， 需要的 
能 量越来 越大， 探测成 本越来 越高。 人们 开始意 识到需 要提高 探测的 效率， 利用最 
低的 消耗， 包括 时间、 能 量等， 来采集 到最多 的科学 数据。 解 决这个 矛盾的 最佳方 
法就是 多目标 深空探 测[1]， 而 要实现 这样的 探测， 首先 就要实 现多目 标深空 探测轨 
道 设计。 多目标 深空探 测指通 过一次 探测任 务完成 对多个 天体的 探测， 从而 实现多 
项科学 目标。 因此多 目标的 深空轨 道设计 主要研 究的问 题就是 如何设 计出一 条星际 
飞行的 轨迹， 可以经 过多个 天体， 而这条 轨迹所 需要的 时间、 能量比 单独去 这些天 
体的要 节省。 多目标 深空探 测任务 是当前 深空探 测任务 规划的 首选， 我国第 一个火 
星探测 器萤火 1 号也将 是多目 标深空 探测的 成果。 

2.  多目 标深空 探测轨 道设计 及其研 究现状 

多目 标深空 探测器 轨道设 计可以 归结为 三步， 首先 是轨迹 选择， 即确定 一条符 
合探 测任务 目标的 轨迹， 决 定先探 测的天 体和后 探测的 天体； 其次是 即轨道 设计， 
即根 据探测 路径形 成多目 标深空 探测的 轨道。 最后 是轨道 优化， 对设 计的轨 道进行 
优选， 采用 各种优 化加速 机制， 通过调 整发射 窗口等 参数， 来 实现多 目标深 空探测 
轨道 设计的 优化。 参数 越多， 轨 道也越 优化， 当然设 计也更 复杂。 

为 了实现 多目标 深空探 测轨道 设计， 人们 始终在 探索新 的轨道 机制与 设计方 
法， 来实现 更快、 更省， 更廉 的深空 探测。 由于 当前技 术最大 瓶颈在 于给予 探测器 
最够的 能量， 学 者们探 索了很 多新的 机制实 现对探 测器所 需能量 优化， 20 世纪末 
开 始多种 机制得 到了深 入研究 与突破 ，逐 步成为 多目标 深空探 测轨道 设计中 采用的 
重要 手段。 

(1) 引力加 速机制 (gravity  assist) 

当探 测器经 过一个 天体附 近时， 在该天 体引力 场的作 用下， 通过 运动方 向的改 
变可以 获得相 对日心 速度的 增加， 使 得探测 器在无 需能量 补给情 况下， 获得 速度的 
提升。 多目 标深空 探测中 可通过 先探测 的天体 作为“ 引力跳 板”去 往更远 的天体 ，因 
此 引力加 速机制 成为必 采用的 优化机 制之一 。采 用引力 加速机 制的主 要困难 在于多 
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约束 条件下 的轨道 搜索， 引力加 速的应 用需要 选择合 适的第 H 体和相 应的偏 转角。 
目 前引力 加速机 制的应 用研究 前沿为 多次引 力加速 轨道设 计问题 ，这 大幅度 增加了 
轨 道搜索 的约束 条件和 轨道设 计的复 杂度。 

(2)  小推力 轨道过 渡 (low  thrust  transfer) 

为了 满足深 空探测 的需求 ，电推 进火箭 技术应 运而生 ，电推 进方式 排气速 度大， 
推 力小但 工作时 间长， 通过 长时间 的持续 加速， 最终可 实现更 远的探 测[2]。 2003 
年 9 月欧空 局发射 的月球 探测器 SMART- 1 是小 推力发 动机在 深空探 测中的 首次应 
用。 从轨 道力学 角度， 采用 持续小 推力的 轨道变 化规律 和一般 过渡轨 道完全 不同， 
而轨道 变化规 律是轨 道设计 中必须 涉及的 内容。 目前对 于小推 力过渡 轨道的 变化规 
律研究 还集中 在持续 恒定推 力作用 的情况 ，对于 小推力 随时间 变化的 轨道变 化规律 
研 究属于 难点。 

(3)  低 能量过 渡轨道 (low  energy  transfer) 

低 能量过 渡轨道 机制是 20 世纪 末提出 的新轨 道过渡 思想， 该机 制利用 限制性 
三体 问题秤 动点附 近的动 力学性 质实现 了太阳 系内轨 道过渡 通道。 通 过这些 通道， 
探测 器只需 要很少 的能量 就可在 太阳系 中遨游 [3,4]。 1997 年在 拯救休 斯公司 发射失 
败 的亚星 3 号通信 卫星， 以及 2004 年美国 发射的 Genius 探测 器任务 中采用 了相关 
原理 [5,6]。 在 实际应 用中使 用这一 机制的 主要困 难在于 轨道设 计计算 时间相 当长， 
限 制了这 种机制 的复杂 和广泛 应用； 以及 采用这 种机制 的过渡 轨道时 间远长 于现在 
的轨 道过渡 时间， 探测距 离越远 差别越 明显， 这 种过长 的过渡 时间对 于航天 工程实 
践 是不可 接受的 。综 合利用 该机制 和其他 机制给 出符合 航天工 程要求 的轨道 是必须 
解决的 难点。 

3. 多 目标深 空探测 轨道设 计的研 究前景 

多 目标深 空探测 轨道设 计涉及 了轨道 力学、 动力 系统， 运 筹学以 及航天 工程技 
术中 的多个 方面， 利 用多种 优化机 制开展 深空探 测轨道 设计， 成为多 目标深 空探测 
轨道 设计的 方向。 许多计 划中的 深空任 务轨道 设计中 都采用 了多种 机制， 如 欧空局 
拟在 2013 年 发射的 BepiColombo 探测器 就结合 了小推 力发动 机和引 力加速 机制来 
实 现水星 探测。 综合利 用多种 机制， 成为 多目标 深空探 测轨道 设计中 的重要 研究内 
容。 此外， 太 阳系内 除了大 行星及 其卫星 系统， 还有数 量众多 彗星、 小行星 等小天 
体。 在多目 标深空 探测中 如何选 择目标 天体， 使 其既具 有科学 价值， 又有利 于能量 
优化， 也是 一项重 要研究 内容。 
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行星 际通道 


Inter-Planetary  Superhighway 


在 人造卫 星出现 之前， 人 类对太 空的探 索活动 一直限 制在地 球上。 人造 卫星出 
现 之后， 人 类进行 太空探 索的领 域扩展 到近地 空间， 而 随着行 星际探 测器的 发射， 
探 索领域 进一步 扩大到 甚至超 出了太 阳系。 有理由 相信， 随着 科技的 进一步 发展， 
人类探 索太空 的脚步 会走得 更远。 

对近 地空间 探测器 而言， 将 探测器 送入到 太空需 要的能 量相对 较少， 目 前的推 
进器 一般能 够满足 要求， 但对 行星际 探测器 (特 别是探 索外太 阳系行 星以及 探索太 
阳系 外的探 测器) 而言， 能 量需求 将大大 增加。 举例 而言， 将探 测器从 200km 高的 
近地 圆轨道 送到地 球同步 轨道， 需 要耗能 3.9km/s 左右， 而将 探测器 从地球 轨道送 
入 到木星 轨道， 忽 略地球 和木星 的引力 影响， 仅 Hohmann 转 移方式 的第一 次变轨 
即需 要能量 8.8km/s 左右。 如 此大的 能量， 目前 的推进 器还不 能满足 要求， 即使技 
术 上能够 实现， 发射的 成本也 将大大 增加。 因此， 在行 星际探 测器的 轨道设 计中， 
节能 始终是 个备受 关注的 问题。 节能的 手段有 很多， 近年 来一种 引力节 能机制 —— 
行星 际通道 逐渐引 起人们 的重视 

1. 行星 际通道 

与 基于二 体问题 的引力 加速机 制不同 ，行星 际通道 是基于 限制性 三体问 题的结 
果。 以 最简单 的平面 圆型限 制性三 体问题 为例， 该系统 存在五 个平动 点[1]， 其中三 
个在两 个主天 体的连 线上， 称为 共线平 动点。 这 H 个点 中， 有 两个靠 近质量 较小的 
主 天体， 分 布在其 两侧， 通 常记为 Ll、 L2( 其中 L1 点在 两个主 天体之 间)， 另一个 
平 动点通 常记为 L3。 共线 平动点 是不稳 定的， 但其 附近存 在周期 与拟周 期轨道 
由于 这些轨 道本质 上的不 稳定， 因此对 应有稳 定与不 稳定流 形[3]。 随 着时间 的正向 
演化， 稳定流 形上的 点会逐 渐靠近 周期与 拟周期 轨道， 而 不稳定 流形则 相反。 由于 
L3 点的 不稳 定性非 常弱， 因此通 常被关 注的是 LI、 L2 的流 形。 图 1 以日- 地系为 
例， 给出了  LI、 L2 附近流 形的在 x-y 平面 的几何 投影， 右图 是左图 在地球 附近的 
放大， U 表示 不稳定 流形， S 表 示稳定 流形。 

流形 管内部 (这 里的 “ 内部” 是指相 空间而 非位型 空间的 内部) 的 点可以 由平动 
点的 一侧运 行到另 一侧， 从而 实现探 测器在 该限制 性三体 系统中 不同区 域的过 
渡[3]， 而不同 限制性 三体系 统之间 流形的 相交可 以实现 探测器 在两个 限制性 竺体系 
统之间 的过渡 。图 2 左 图给出 了日- 木系不 稳定流 形和日 土系稳 定流形 相交的 情形。 
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探 测器首 先在木 星附近 变轨， 进 人日- 木系统 L2 点附近 的不稳 定流形 管内， 经过 
L2 点后 与日- 土系统 L1 点附 近的稳 定流形 相交。 在相交 点处变 轨从而 由日- 木系的 
不稳定 流形管 进人日 -土系 统的稳 定流形 管内， 经过 L1 点后到 达木星 附近， 从而 
实 现了探 测器从 木星到 土星的 过渡， 地-月 系中的 WSB 轨道， 也有 类似的 动力学 
特征 [4]。 需 要说明 的是， 并 不是太 阳系中 任意两 个限制 性三体 系统之 间的流 形都可 
以相交 ，图 2 右图给 出了日 -地系 的不稳 定流形 (内部 曲线) 与日 -火系 的稳定 流形相 
交 情形， 即使 经过几 千年， 两 者仍不 相交。 此种情 形下， 可以 考虑利 用一段 连接弧 
段 来连接 两者， 实现 探测器 在两者 之间的 过渡。 
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图 1 日 -地系 Ll、 L2 点附 近的 稳定与 不稳定 流形。 
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图 2 左图 :日- 木系不 稳定流 形与日 -土系 稳定流 形相交 情形， 右图： 日- 地系不 
稳定流 形与日 -火系 稳定流 形相交 情形。 

利用流 形来设 计行星 际轨道 的优点 在于它 不必像 Hohmann 转 移方式 那样， 需 
要将共 线平动 点处的 能量开 口开得 很大， 从而 减少了 探测器 在地球 附近变 轨的能 
量。 同样 道理， 在目标 行星处 变轨的 能量也 会相应 减少。 由于 太阳系 各个三 体系统 
之 间的这 些流形 管互相 联通， 探测器 可以通 过这些 “ 管子” 到 达太阳 系的任 何地方 
(辅以 必要的 连接弧 段)， 因此形 象地将 这些管 子称为 “行星 际通道 ”  [5]。 
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2. 借助行 星际通 道的轨 道设计 

行星 际通道 本身的 计算并 不困难 ，但 在具体 的行星 际轨道 设计中 应用这 些通道 
则非 易事， 主要困 难主要 有如下 几点： 

(1)  轨道的 优化。 作 为初步 近似， 通 常假设 两个限 制性三 体问题 共面， 用下标 
1、 2 对两个 限制性 三体问 题加以 区别， 优化涉 及的参 数有： 相交点 (或 者连 接弧段 
的 端点) 在 各自流 形管内 的位置 W2,//2)  (  C,. 表示 流形对 应的能 
量， 两个参 数给出 该能量 对应的 流形管 上的具 体点， 给出流 形管内 的具体 
点) 共 10 个 参数。 如 果有连 接弧段 存在， 则还有 两个限 制性三 体问题 之间的 夹角沒 
以 及连接 弧段所 需时间 r 共 12 个参数 ，这 12 个 参数的 组合使 得优化 轨道的 寻找极 
为 困难； 

(2)  上述的 优化设 计通常 是在圆 型限制 性三体 问题模 型下进 行的， 然而 探测器 
是在太 阳系真 实引力 模型下 运行的 ，因此 上述寻 优方法 给出的 优化轨 道往往 并不是 
真实力 模型下 的优化 轨道， 有 时相距 甚远， 而直 接在真 实力模 型下进 行轨道 优化设 
计， 需要 的计算 量相比 (1) 而言 要大大 增加， 在现 今的计 算条件 下并不 现实； 

(3)  所 有这类 优化轨 道相比 传统的 Hohmann 转移 方式， 需要的 转移时 间都大 
大 增加。 举例 而言， 发射 火星探 测器， Hohmann 转移 方式通 常需要 200 多天 ，而 
利用 行星际 通道设 计出的 优化轨 道则至 少需要 400 多天 ，因此 如何在 节省能 量的同 
时 尽可能 节省转 移时间 也是这 类应用 的难点 之一； 

(4)  在 当今的 航天任 务中， 呈现 出同时 利用多 种节能 手段的 趋势， 例如， 在利 
用 行星际 通道的 同时利 用连续 小推力 。如 何结合 行星际 通道与 其他节 能手段 也是需 
要考虑 的难点 之一。 
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大天区 面积多 目标光 纤光谱 望远镜 (LAMOST) 


The  Large  Sky  Area  Multi-Object  Fiber  Spectroscopic  Telescope 
"  "  (LAMOST) 


1. 概述 

对于 天体的 性质和 行为的 认识， 光学波 段光谱 的物理 信息含 量最大 、积累 最多、 
运 用也最 成熟， 它们 导致了  20 世 纪天体 物理学 的巨大 进展。 但是 ，由 “成像 巡天” 
记 录下的 数以百 亿计的 天文目 标中， 只 有很小 一部分 (约 万分 之一) 进行过 光谱测 
量。 天 体光谱 测量效 率低的 原因是 分光后 探测器 上每个 象元的 光流量 减少， 而且一 
台 望远镜 单狭缝 光谱观 测时同 一时间 只能观 测一个 天体的 光谱， 不同 于成像 观测， 
一次 可以同 时记录 下成千 上万个 目标。 解决 光谱测 量的低 效率， 首先 需要具 有能够 
测量 多个天 文目标 光谱的 技术； 同时， 要 做到新 世纪所 需要的 大天区 范围内 的大规 
模光谱 测量， 必须 同时具 备两个 条件： 一是 望远镜 的口径 必须足 够大； 二 是望远 
镜的 视场足 够大。 

天文望 远镜从 口径和 视场上 可以大 致分为 两种： 一 种是大 口径望 远镜， 其视场 
很 难做大 (一 般大口 径望远 镜视场 只达十 分之几 度)， 用 作天体 的细节 观测； 另一种 
是 大视场 望远镜 (典 型类型 是施密 特望远 镜)， 视 场可达 几度， 一次可 观测到 很多天 
体， 用 作巡天 观测， 但口 径很难 做大， 很难观 测到更 深远的 天体。 “ 大口径 和大视 
场难 以兼备 ”是长 期以来 天文学 上的一 个难题 ，也 是许多 天文学 家一直 关心的 问题。 

自 20 世纪 40 年代末 美国在 帕洛玛 天文台 建成口 径为 5 米 的大口 径望远 镜和口 
径为 1.2 米的大 视场施 密特望 远镜到 20 世纪 90 年 代的近 50 年中， 大口径 望远镜 
已 发展到 口径为 10 米， 但大 视场望 远镜仍 停留在 1.3 米。 其 原因是 ： （1) 施 密特望 
远镜 的非球 面改正 板一般 均为透 视式， 至 今很难 炼出大 口径透 射光学 材料； （2) 为 
了 实现大 视场， 消 除某些 像差， 施 密特望 远镜的 非球面 改正板 必须放 在球面 主镜的 
球心， 由此就 有一个 较长的 镜筒。 为了保 证同样 的像质 和视场 大小， 口径增 大就使 
得镜筒 更长， 从而 增加了 结构上 实现的 难度。 

在 20 世 纪的后 50 年内 ，世界 上的天 文学家 和技术 专家从 未放弃 过对大 视场兼 
大口径 天文望 远镜的 追求。 比 如英澳 天文台 AAT 的 2dF 计划， 努 力了约 11 年 ，在 
这台 口径为 3.9 米 的望远 镜的主 焦点加 一个改 正镜， 使视场 扩大到 2 度， 可 以在焦 
面 上放置 400 根 光纤， 同 时观测 400 个 天体。 又例如 美国的 北银极 数字巡 天计划 
(SDSS 计划) 中的 口径为 2.5 米的 巡天望 远镜， 在 焦点处 加非球 面改正 板获得 3 度 
视场， 同 时观测 660 个 天体， 但这 些计划 都付出 了很大 的代价 和努力 才达到 2 至 3 
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天 文望远 镜口径 (米） 

图 1 国 际光学 望远镜 口径和 视场分 布图。 

(从 图中 望远镜 的口径 视场分 布可以 看出， 世界 上目前 所有的 望远镜 没有超 过这条 曲线， 但 
是 LAMOST 在这 条曲线 之上。 曲线为 英国剑 桥大学 R.  V.  Willstrop 绘 制）。 


度 视场， 可 见难度 之大。 另外还 有曾经 建议的 Willstrop 望远镜 方案， 用三 块口径 
分别为 3 米、 4 米和 5 米 的非球 面反射 镜才能 得到通 光口径 4 米和 5 度 视场。 Willstrop 
望远镜 的方案 ，除 了因 3 块大 的非镜 面镜造 价十分 昂贵， 并 且口径 很难做 得更大 (如 
10 米和 以上) 以外， 相对 孔径大 (即 焦比太 快)， 并不适 合多目 标光纤 光谱的 工作。 

反射施 密特望 远镜的 方案可 以解决 大口径 透射施 密特改 正镜的 材料无 法得到 
的 问题， 但是 要实现 大口径 反射施 密特望 远镜， 需要至 少几十 米长的 保证高 精度成 
像质量 的镜筒 (LAMOST 的 镜筒是 40 多米) 对准 天体， 以及其 高精度 跟踪的 庞大的 
机架， 这 是非常 困难和 难以实 现的， 在 国际上 一直没 有人敢 问津。 

20 世纪 80 年代， 成 功研制 2.16 米望远 镜后， 我 国天文 学家在 考虑下 一步中 
国天 文大设 备时， 瞄准了 大天区 范围大 量光谱 巡天观 测的突 破口， 发明了  LAMOST 
这种新 类型的 望远镜 方案， 即中 星仪式 (光 轴和镜 筒固定 在子午 面内， 主要 观测天 
体过中 天前后 一段时 间的) 主动反 射施密 特望远 镜[1]。 LAMOST 突破 了天文 望远镜 
大视 场不能 兼备大 口径的 瓶颈， 成为目 前世界 上口径 最大的 大视场 望远镜 (图 1)， 
也 是世界 上光谱 获取率 最高的 望远镜 (表 1)。 


表 1  LAMOST 光 谱观测 能 力与国 际上 光谱巡 天计划 比较 _ 

名称  2dF  SDSS  LAMOST 

指标  （英 澳）  （美 国）  （中 国） 


口径 

3.9 米 

2.5 米 

3.6~4.9 米 

视场 

2 度 

3 度 

5 度 

光纤数 

400 根 

640 根 

4000 根 

获得 光谱数 

100  000 条 

1  000  000 条 

10  000  000 条 

状态 

完成 

运行 

试运行 

(聾議 闼铡 ^ 1K 
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2.  LAMOST 的组成 、特点 和创新 

LAMOST 由光学 系统、 主动光 学和镜 面支撑 系统、 望远 镜机架 和跟踪 系统、 
望远 镜控制 系统、 焦面 仪器、 圆顶、 观 测控制 和数据 处理、 星 表和巡 天战略 等八个 
子系统 组成。 


图 2  LAMOST 示 意图。 


光 学系统 

LAMOST 的光 学系统 是视场 5 度， 通 光孔径 4 米， 焦比 (焦 距与通 光孔径 之比) 
为 5 的主 动反射 施密特 系统， 包括 施密特 改正镜 MA、 球 面主镜 MB 和焦面 [2] 。天 
体 的光经 MA 反射到 MB, 再经 MB 反 射后成 像在焦 面上。 其 反射施 密特改 正镜是 
一 块是由 24 块对 角线长 1.1 米、 厚度为 25 毫米的 六角形 子镜拼 接成的 5.72 米 x  4.40 
米的大 镜面。 球面主 镜是由 37 块对 角线长 1.1 米、 厚度为 75 毫米的 六角形 球面子 
镜拼 接成的 6.67 米 ><6.05 米的大 镜面。 LAMOST 光学系 统的特 点和创 新是： 

(1)  巧 妙地将 光轴固 定在子 午面内 (即 镜筒 固定) ，用 反射施 密特改 正镜做 跟踪。 
主 要观测 天体过 子午面 前后共 1.5 〜 4 小时， 赤纬 -10 度到 +90 度的 天区。 由 此大大 
简 化了望 远镜的 结构和 造价。 

(2)  作为 国际上 首创， 用主 动光学 实现一 个常规 光学方 法不能 实现的 光学系 
统， 即 在观测 的过程 中反射 施密特 改正镜 的面形 根据要 求不断 变化， 从而形 成一系 
列不同 光学参 数的光 学系统 (我 国科 学家在 1986 年就 提出这 种创新 的思想 [3])。 由此 
解决了 国际上 大视场 反射施 密特望 远镜口 径很难 做大的 难题。 这种方 法同样 也可以 
应用在 任何其 他望远 镜的非 球面反 射光学 系统中 ，实现 传统方 法不能 实现的 这类光 
学 系统。 

(3)  主镜 的球心 位于光 学系统 之内， 便于随 时对主 镜进行 检测。 

(4)  由于 用施密 特改正 镜进行 跟踪， 光 学系统 的入瞳 位于施 密特改 正镜处 ，观 
测过程 中望远 镜的入 瞳大小 和形状 是在变 化的。 实际 的通光 孔径是 3.6 〜 4.9 米。 
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图 3 主动 施密特 改正镜 Ma 和主镜 Mb  (两 块大 镜面均 为拼接 镜面) 


主动 光学和 镜面支 撑系统 

主 动光学 技术是 LAMOST 项 目最有 挑战和 最核心 的关键 技术。 采用主 动光学 
技术在 观测中 实时得 到一系 列不同 非球面 面形的 施密特 改正镜 MA， 使 LAMOST 
这种 我国天 文学家 创新的 大视场 兼备大 口径的 新型望 远镜方 案才得 以实现 [4,  5]。 
LAMOST 主 动光学 的特点 和创新 如下： 

(1)  24 块六 角形子 镜拼接 而成的 施密特 改正镜 MA 的每一 块子镜 在观测 过程中 
同时由 主动光 学控制 其面形 不断变 化的非 球面， 因此在 国际上 开创了 一种新 的主动 
光 学技术 ，即 在一块 大镜面 上同时 采用薄 变形镜 面主动 光学和 拼接镜 面主动 光学技 
术 (国 际上已 有的主 动光学 或仅有 拼接， 如美国 10 米 Keck 望 远镜， 或仅为 薄变形 
镜面， 如欧洲 VLT 望远 镜)。 

(2)  MA 的 主动光 学系统 与世界 上已经 采用的 主动光 学系统 都不同 ，它不 仅仅用 
主动 光学校 正维持 大镜面 的重力 变形、 热 变形、 加工 和安装 误差， 它 主要作 用是在 
观测过 程中实 时地使 24 块子镜 的面形 由平面 精确变 形成所 要求的 非球面 (每 块子 
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镜都 是离轴 的非球 面)， 面形 精度控 制在均 方根值 20-30 纳米。 

(3)  反射 施密特 改正镜 MA 和球 面主镜 MB 分别用 24 块和 37 块 六角形 子镜拼 
接 的镜面 ，这 是国际 上第一 架在一 个光学 系统中 同时应 用两块 大口径 拼接镜 面的望 
远镜。 

(4)  首先在 国际上 采用了 非圆形 (六 角形) 可变 形镜。 

(5)  在 大小和 形状变 化的入 瞳上进 行波前 检测， 这在 国际上 也没有 先例。 

望 远镜机 架和跟 踪系统 

望远 镜机架 和跟踪 系统分 为两个 部分： （1)MA 地平式 机架； （2) 焦面旋 转及调 
焦 机架。 LAMOST 的 望远镜 机架和 跟踪系 统的特 点是： 

(1)  由于 MA 采用镜 面法线 跟踪的 方式， LAMOST 的地 平式机 架与常 规的地 
平式 机架跟 踪不同 的 是它没 有跟踪 的 盲区。 

(2)  方位 轴和高 度轴跟 踪都采 用摩擦 传动， 以 消除高 频跟踪 误差。 

(3)  因为 是法线 跟踪， 对望远 镜观测 天区时 的指向 精度和 观测天 体时的 跟踪精 
度都比 同样要 求的望 远镜高 一倍。 

(4)  由于没 有传统 望远镜 的镜筒 用于高 度轴的 平衡， LAMOST 地平式 机架高 
度轴 采用特 殊的反 力矩齿 轮机构 平衡。 

望 远镜控 制系统 

由望远 镜指向 和跟踪 控制、 主动光 学控制 、圆 顶控制 及环境 检测等 三部分 组成。 
望远镜 控制系 统的特 点和创 新是： 

(1)  具 有当代 国际上 大型天 文望远 镜控制 系统的 一系列 特点： 实时、 可靠 、网 
络化、 多 层次、 分布式 和易于 扩展。 

(2)  高 精度地 控制主 动光学 的上千 个力促 动器和 位移促 动器， 以 及实时 进行上 
千个力 传感器 和位移 传感器 的信号 采集和 分析。 

焦 面仪器 

焦面仪 器包括 4000 个光 纤定位 单元、 16 台中 低色散 多目标 光纤光 谱仪、 32 
台 4KX4K 低噪声 CCD。 通过焦 面上的 4000 根 光纤将 天体在 焦面上 的像传 输到光 
谱仪， 并在 CCD 上得到 光谱。 其特 点和创 新是： 

(1) 光纤定 位装置 

4000 根光 纤的定 位创新 性地采 用并行 可控的 光纤定 位技术 [6]， 可在数 分钟的 
时间里 将光纤 按星表 位置精 确定位 ，突破 了国际 上用光 纤板打 孔插光 纤和机 械手放 
置数光 纤只能 到百根 光纤的 方法。 光 纤定位 单元采 用双回 转运动 形式， 由两 只步进 
电机 驱动， 最大定 位误差 40 微米。 

每个光 纤定位 单元由 两只步 进电机 驱动， 4000 个光纤 定位单 元共有 8000 只步 
进 电机。 采用无 线控制 技术， 避免了  8000 只电 机的几 吨重的 几万根 电线对 焦面机 
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图 4 装有 4000 根光纤 和光纤 定位单 元的焦 面板。 

架跟踪 机构的 影响。 

(2)  多目 标光纤 光谱仪 

16 台 中低色 散多目 标光纤 光谱仪 [7] 的每台 狭缝上 可安排 250 根 光纤。 低分辨 
率模式 下蓝区 通道工 作波段 370 〜 590nm， 红区 通道工 作波段 570 〜 900nm， 光谱分 
辨率 本领为 1000 〜 2000。 每台 光谱仪 还可以 增加中 分辨率 光栅， 使光 谱分辨 率本领 

达到 5000 〜 10000。 

(3)  CCD 相机 

每台光 谱仪各 配红、 蓝两台 CCD 相机， 共有 32 台 低噪声 的天文 CCD 相机。 
CCD 幅面是 4096x4136 像素， 分 为红敏 CCD 和蓝敏 CCD 两种。 它 们具有 很低的 
噪声 特性， 在 200Kpix/s 的 快速读 出速度 下读出 整幅图 像只需 40 秒 时间， 读出噪 
声低于 4 个 电子。 


图 5  LAMOST 的 光谱仪 房中的 部分光 谱仪。 


圆顶 


圆顶部 分包括 圆顶、 温度、 视 宁度及 风载的 控制。 其特 点和创 新有: 
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wavelength  (ongstrom) 


4xl05 

3xl05 

2xl05 

lxlO5 


2.5xl05 
^  2.0x10s 
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星 表和巡 天战略 

LAMOST 在 口径、 视 场和光 纤数目 三者结 合上超 过了国 际上目 前已经 完成的 
或正在 进行中 的大视 场多天 体光纤 光谱巡 天计划 ，成为 当今世 界上获 取天体 光谱能 
力最 强大的 天文观 测设备 。其 科学目 标将集 中在河 外星系 巡天， 银河系 结构和 演化， 
以及多 波段目 标证认 三个方 面[1()]。 LAMOST 将对北 天可观 测的约 14000 平 方度高 
银 纬天区 进行光 谱巡天 观测， 其中包 括北、 南银 冠区各 250 万个 星系的 巡天、 150 
万 个亮红 星系巡 天和约 100 万个类 星体的 观测， 这些 资料将 在宇宙 模型、 暗 物质、 
暗 能量、 大尺度 结构、 星系形 成和演 化等研 究上做 出重大 贡献。 同时， 它将对 250 
万颗 恒星进 行光谱 观测， 用之于 研究， 包 括银河 系晕的 整体结 构及亚 结构、 银河系 
的 引力势 与物质 分布、 从 薄盘、 厚 盘到晕 在反银 心方向 的结构 特征、 银河系 球状星 
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图 6  LAMSOT 观 测到的 特殊恒 星光谱 （左 为蓝端 光谱、 右 为红端 光谱， 未定标 )c 


(1)  圆顶 在观测 时完全 打开， 简 单且不 需随动 控制。 

(2)  利 用固定 风屏和 6 块可分 别升降 的活动 风屏相 结合， 可显著 地降低 主动反 
射 施密特 改正镜 MA 在 观测中 的风载 影响。 

(3)  LAMOST 的 60 米长 光路， 比 世界上 大多数 望远镜 的光路 都长， 圆 顶视宁 
度的问 题比较 突出。 采 取了特 别的制 冷通风 装置， 加上 温度传 感器的 监测， 可较好 
地解决 温度一 致性和 改善视 宁度。 

观测控 制和数 据处理 

LAMOST 每个 观测夜 可观测 上万个 天体的 光谱， 数 据量达 到数京 字节； 而整个 
的 计划是 观测上 千万条 光谱。 为 最有效 地获得 观测数 据和取 得最大 的科学 成果。 
LAMOST 拥 有一套 完整的 自动化 观测、 数据处 理和存 储的软 软件系 统[8,9]， 其 中主要 
包括 巡天战 略系统 (SSS)、 观测控 制系统 (OCS)、 数据 处理、 分 析和存 储系统 (DPS)。 
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团来源 及其与 银河系 结构的 关系、 银河系 恒星金 属丰度 分类及 贫金属 星的搜 寻等几 
个大的 方向。 LAMOST 也 将结合 红外、 射电、 X 射线、 Y 射线巡 天的 大量天 体的光 
谱观测 将在各 类天体 多波段 交叉证 认上做 出重大 贡献。 

3. 关 键技术 和难点 

根据 LAMOST 的光学 镜面的 总面积 以及机 架和光 学系统 尺度的 规模， 可以说 
LAMOST 在 研制规 模上已 与目前 国际上 最大的 8 〜 10 米 级望远 镜相当 ，在主 动光学 
技术和 光纤定 位技术 上甚至 更难， 在光 纤数、 光谱 仪数和 CCD 数 上甚至 超过。 
LAMOST 的 研制过 程充满 挑战， 并 且克服 了这些 挑战使 LAMOST 研制 成功。 其关 
键 技术和 难点主 要有： 

(1)  主 动光学 技术， 包括： 

i.  在一 块大镜 面上同 时应用 薄变形 镜面主 动光学 和拼接 镜面主 动光学 技术； 

ii.  在 一个光 学系统 中采用 两块大 的拼接 镜面； 

iii.  采 用非圆 形可变 形镜； 

iv.  在形状 和尺寸 变化的 瞳孔上 的波前 检测。 

(2)  4000 根 光纤的 定位， 包括： 

i.  4000 个并 行可控 光纤定 位单元 的高精 度定位 技术； 

ii.  8000 只电机 的无线 遥控。 

(3)  大口径 超薄光 学镜面 的磨制 和检测 

(4)  大口径 超薄主 动镜面 的支撑 

(5) 8 米 地平式 机架的 精确跟 踪控制 (包 括像 场旋转 补偿） 

(6)  多目标 光纤光 谱仪和 CCD 相机 

(7)  40 米光 路上气 流影响 的改善 

(8)  海量数 据处理 


图 7 远眺 LAMOST。 
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4. 结束语 


LAMOST 项目在 1997 年正 式批准 立项， 2001 年正 式开工 建造， 2008 年 10 月 
落成， 2009 年 6 月 国家 验收后 进入试 观测。 预 计将在 2011 年 进入正 式观测 运行。 
LAMOST 每 个观测 夜可获 得上万 条天体 的光谱 数据， 这 些巡天 获得的 大量光 谱资料 
将对国 内外天 文学界 公开， 必将大 大地推 动天文 学各个 领域研 究工作 的蓬勃 发展。 

LAMOST 是目 前世界 上口径 最大的 大视场 光学望 远镜， 也是世 界上光 谱获取 
率 最高、 最 有威力 的光谱 巡天望 远镜。 LAMOST 的研 制成功 不仅使 我国大 望远镜 
研制技 术走到 了国际 前沿， 更为 我国大 视场、 大 样本的 天文学 研究提 供了重 要的观 
测 平台。 
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地球的 耳朵：  500 米 口径球 面射电 望远镜 FAST 

Earth’s  Ear,  Five-hundred-meter  Aperture  Spherical  Telescope 

射 电天文 是利用 无线电 技术接 收天体 电波、 探索宇 宙奥秘 的基础 科学。 1933 年， 
贝尔 实验室 的卡尔 • 央斯基 意外发 现了来 自银河 系中心 的电磁 辐射， 标 志着射 电天文 
诞生。 近代天 文四大 发现： 类 星体、 脉 冲星、 宇宙背 景辐射 及星际 分子， 无一 不源于 
射电天 文学。 天体辐 射的电 磁波极 其微弱 ，为 “ 阅读” 宇 宙百科 全书、 “ 回溯” 天体 
起源和 演化， 需要建 造大型 射电望 远镜。 与通 信天线 类似， 射电 望远镜 由三大 基本部 
分 构成： 汇 聚电磁 波的反 射面、 收 集信号 的接收 机以及 跟踪天 体的指 向驱动 装置。 

1993 年， 在日本 京都召 开的第 24 届国 际无线 电科学 联合会 (URSI) 大会上 ，包 
括中国 在内的 10 国射电 天文学 家联合 倡议， 筹建 下一代 大射电 望远镜 LT  (large 
telescope), 其接 收面积 将达到 1 平方 千米， 频 率覆盖 0.2 〜 2  GHz。 同 时成立 了大射 
电 望远镜 工作组 LTWG  (LT  Working  Group) 开 展国际 协调。 1999 年 LT 易名为 SKA 
(Square  Kilometre  Array) , 目 前的频 率覆盖 70MHz 至 25GHz, 预计 耗资约 15 亿欧 
元。 SKA 计 划符合 Livingstone 曲线 (图 1) 对 射电望 远镜灵 敏度性 能进步 的预测 ，也 
有明确 科学原 动力一 不同宇 宙距离 中性氢 观测。 有了  SKA, 能在地 面及空 间电波 
环 境被彻 底毁坏 之前， 使 人类真 正看一 眼原初 宇宙。 人 类若失 去这一 机会， 只能到 
月球背 面建同 等口径 射电望 远镜， 因为那 里的银 河背景 噪声是 一样的 [1]。 


图 1 射电 望远镜 灵敏度 Livingstone 曲线 [1]。 


1.FAST 的由 来及科 学意义 

1994 年， 中 国科学 院北京 天文台 (现 国家天 文台) 组建 LT 课 题组， 提出 了利用 
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贵州天 然喀斯 特地貌 作为台 址[2]， 建造阿 雷西堡 (Arecibo) 型望远 镜阵列 LT 方案 
KARST  (Kilometer  square  Area  Radio  Synthesis  Telescope)13’4]。 同年 6 月， 国 家天文 
台联 合中科 院遥感 应用研 究所， 启动 LT 选址， 包 括台址 踏勘、 电波环 境检测 、工 
程和水 文地质 勘察、 气象、 洼 地土石 方开挖 估算、 交通和 社会发 展等。 

1995 年 7 月， 在国家 天文台 密云观 测站， 部分微 波天线 专家开 始酝酿 LT 工程 
方案。 同年 10 月， 国 际大射 电望远 镜工作 组第三 次学术 研讨会 (LTWG- 3) 吸引了 
8 个国家 (地 区) 专家 ，在花 溪研讨 LT 科 学目标 和技术 路线， 到 普定和 平塘两 县考察 
喀 斯特重 点候选 台址。 西安 电子科 技大学 (西 电) 阐述了  Arecibo 改进 型馈源 支撑无 
平台驱 动概念 [5]， 即 FAST 馈 源支撑 索驱动 方案。 11 月在国 家天文 台组建 LT 中国 
推进委 员会。 1996 年 12 月召开 LT 推进委 员第二 次学术 年会， 除科 学目标 组外， 
新组建 6 个 工程预 研组， 开展对 选址、 线 馈源、 相位阵 馈源、 馈 源无平 台驱动 、反 
射面 结构、 电性能 及焦场 分析等 研究。 

1997 年 4 月， 查 尔姆斯 (Chalmers  ) 大学 Per-Simon  Kildal 来 华交流 Arecibo 馈 
源更新 经验， 启 动了对 双反射 面馈源 研究。 5 月， 国家 天文台 集洼地 台址、 宽带馈 
源、 馈源 支撑索 驱动及 固定球 反射面 等研究 成果， 提出 KARST 先 导单元 —— 500 
米 口径球 面射电 望远镜  FAST  (F ive-hundred-meter  Aperture  Spherical  Telescope) 构 
想。 9 月 国家天 文台又 提出了 球反射 面球差 改正的 主动变 形方案 [6]， 与 喀斯特 洼地、 
馈源轻 型索支 撑构成 FAST 三 大创新 技术， 其 几何光 学见图 2。 1998 年 2 月， 路甬 
祥 院长批 示了陈 芳允、 杨 嘉墀、 王 绶琯、 陈 建生四 院士对 FAST 项目推 荐信， 明确 
其可 作为国 家大科 学工程 候选。 3 月， 中 国射电 天文代 表团在 伦敦粒 子物理 与天文 
委员会 (PPARC)、 英国皇 家天文 学会、 剑 桥卡文 迪什实 验室及 曼彻斯 特大学 Jodrell 
Bank 天文台 等地介 绍交流 FAST 概念； 诺贝 尔 奖得主 Hewish 审阅 并推荐 FAST 主 


*.S2  *  Si 


图 2  FAST 几何光 学示意 图⑴。 
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动 反射面 论文。 作为世 界最大 单口径 射电望 远镜的 FAST, 无疑可 独立于 SKA 引 
领 21 世纪 射电天 文观测 研究。 

FAST 的高灵 敏度、 多波 束馈源 及大天 区覆盖 优势， 预计 一年观 测时间 能发现 
约 5000 颗新 脉冲星 (迄今 脉冲星 总数约 2000 颗)； 通过 精确测 定脉冲 星到达 时间检 
测引 力波； 通过 中性氢 巡视探 索宇宙 起源和 演化； FAST 将主导 国际甚 长基线 VLBI 
(Very  Long  Baseline  Interferometry) 网， 为天 体超精 细结构 成像； 观 测星际 分子以 
探索天 空生命 起源； 搜索 星际通 信以寻 找地外 文明； 参 与国际 深空探 测器的 定轨、 
遥控和 通信领 域的科 学合作 [1]。 FAST 拟 回答的 科学难 题有些 还难以 预测！ 

2.  FAST 关键技 术问题 

由于自 重和风 载等因 素引起 的天线 形变， 全可动 望远镜 最大口 径只能 做到约 
100 米。 基于三 项自主 创新： 天然 喀斯特 洼坑作 台址； 洼坑内 铺设数 千块单 元组成 
500 米 口径球 冠状反 射面； 采用 轻型索 拖动机 构和并 联机器 人等， FAST 开 创了建 
造巨型 射电望 远镜的 新模式 [1]。 

1998 年 4 月 ，在 LT 推进委 员会第 三次暨 FAST 项目 委员会 第一次 学术年 会上， 
研讨了  FAST 主 动反射 面概念 、酝酿 Stewart 平台 二级调 整馈源 索支撑 方案。 6 月， 
天 线保形 技术提 出人、 Effelsberg  100 米望远 镜之父 Sebastian  von  Hoerner 访问 LT 
课 题组， 对 FAST 馈源、 主动反 射面结 构及建 造等广 泛交流 探讨。 10 月， 清华大 
学提 出馈源 舱移动 小车指 向跟踪 ，即 FAST 馈源支 撑高山 索道方 案[7]。 

FAST 工作频 率覆盖 70-3000  MHz (未 来拟 升级至 8GHz) ， 观测天 顶角达 40 度， 
其 总体示 意见图 3。 FAST 巨型 反射面 的上千 块球面 单元由 促动器 控制， 在 观测方 
向形成 300 米口径 瞬时抛 物面； 采用光 机电一 体化索 支撑轻 型馈源 平台， 加 上馈源 
舱内二 次调整 装置， 在望 远镜焦 点与主 动反射 面之间 无刚性 连接情 况下， 实 现高精 
度指 向跟踪 [1]。 


图 3  FAST 总体 示意图 [1]。 
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FAST 涉及五 大关键 技术， 即 大射电 望远镜 选址、 馈源 指向与 跟踪、 巨 型反射 
面主动 变形、 远距 离高精 度动态 测量与 控制、 宽 带低噪 声馈源 和接收 技术等 难题。 

3.  FAST 预研究 

历经 14 年 沧桑， FAST 成功的 可行性 研究在 国际上 已形成 极高显 示度。 利用遥 
感技术 找到具 有宁静 无线电 环境的 喀斯特 洼地群 ，为 KARST 概念 SKA 提供 候选台 
址， 同 时也为 FAST 找到了 独一无 二的家 一一 贵 州省黔 南布依 族苗族 自治州 平塘县 
绿水村 大窝凼 洼地； 提出了 创新的 主动反 射面及 光机电 一体化 馈源柔 性支撑 方案。 

2007 年 7 月 10 日， 作为 十一五 国家重 大科技 基础设 施候选 项目， FAST 立项 
建议书 得到国 家发展 与改革 委员会 批复。 汇聚 多学科 智慧的 FAST 项目终 于修成 
“正 果”！ 其预 研究成 果及关 键技术 优化表 现在： 

(1) 大射电 望远镜 选址： 与中科 院遥感 应用研 究所、 贵 州大学 合作， 完 成了对 
喀斯特 岩溶洼 地的二 轮贵州 省范围 选址， 确 认了无 线电宁 静的大 窝凼洼 地作为 
FAST 的家； 与贵 州省无 线电管 理局监 测了典 型候选 台址电 波干扰 环境； 由 贵州山 
地 气候所 检测了  FAST 台址 洼地小 气候； 由贵州 省第一 测绘院 实施了 大窝凼 洼地中 
心 4 平方千 米区域 1:1000 地形 测绘等 。对 FAST 台址工 程地质 和水文 地质、 周边 
社 会和经 济环境 作了综 合评价 。图 4 是 大窝凼 台址数 字地形 模型图 DTM  (digital 
terrain  model) 及美 国快鸟 QuickBird 卫星 照片。 


图 4 大窝 凼洼地 FAST 台址 DTM (左) [1]及 快鸟卫 星照片 (右） [9]， 圆圈范 围直径 1 千米。 


(2) 馈 源指向 与跟踪 ：西电 1995 年 提出光 机电- 化轻型 馈源支 撑索驱 动方案 (如 
图 5)。 至 2002 年清 华大学 和西电 独立完 成其运 动学、 动力学 有限元 分析， 研制了 
不 同尺度 (2、 5、 20、 50 米） “ 高山索 道”、 “无 平台索 拖动” 馈源支 撑模型 (图 6 左)。 
研制 了馈源 舱内二 次精调 Stewart 机器人 (图 6 右)。 2006 年国 家天文 台与德 国合作 
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实 现馈源 多柔索 支撑方 案全程 仿真。 结合 1:1000 地形图 和实地 勘察， 正 在优化 6 
个百 余米高 馈源塔 位置， 馈源舱 一级索 驱动与 二级精 调控制 解耦， 致 力于解 决复杂 
地 质条件 节能塔 建造、 馈源舱 -索系 统振动 抑制、 舱与 地面之 间信号 和电力 通道、 
光 纤和电 缆弯曲 疲劳等 设计。 


计算机 

图 5  FAST 光 机电一 体化的 指向跟 踪系统 示意。 


图 6  FAST 馈源 指向跟 踪缩尺 模型：  50 米“无 平台索 拖动” (左) ， 

Stewart 机器 人吊装 (右) 。 

(3) 巨 型反射 面主动 变形： 国家 天文台 1997 年提 出在地 面改正 球差的 主动变 
形 反射面 方案， 以简 化馈源 设计， 使望 远镜易 于具有 宽频带 和全偏 振功能 。至 2001 
年 完成四 种反射 面单元 及其驱 动控制 设计， 成功研 制分块 式主动 反射面 模型。 2002 
年优 化形成 索网主 动反射 面方案 [8]， 2006 年 研制了  FAST 整体 索网主 动反射 面缩比 
模型 (图 7)。 索网 反射面 背架和 面板单 元原型 设计、 材 料选型 及相关 试验正 在密云 
基地 进行。 致力 于解决 索网主 动反射 面构型 优化、 反射 面整体 防腐、 反射面 单元在 
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图 7 密云 FAST 整 体模型 (左) 及其 对银河 系中性 氢的成 功观测 (右) [9]。 


洼 地台址 安装、 索力降 低及索 疲劳时 效性等 难题。 

(4)  远 距离高 精度实 时动态 测量控 制：与 解放军 信息工 程大学 、清华 、徕卡 Leica 
和美 国自动 精密工 程公司 API 合作， 开发 多种接 触测量 及遥测 设备； 完成 了主动 
反射 面模型 多点现 场总线 控制、 馈源支 撑多索 柔性支 撑控制 、精 调平 台差分 预测控 
制等 试验。 正在为 GPS(Global  Positioning  System) 基站和 测量设 备基墩 选址； 已启 
动反 射面面 型摄影 测量、 馈 源支撑 API 测量。 致力于 解决复 杂地形 地貌网 络布线 
及信号 遮挡、 野外 工况对 远距离 (千 米) 高精度 (毫 米级) 非 接触测 量作业 影响， 球面 
变形抛 物面上 千点实 时主动 控制等 难题。 

(5)  宽 带低噪 声馈源 和接收 技术： 始于 1998 年， 国家 天文台 、英国 Jodrell  Bank 
天 文台研 讨和联 合设计 FAST 望远镜 9 频段 馈源， 形成了  FAST 馈源 接收机 Layout 
设计。 自主 研制的 L 波段接 收机已 在密云 FAST 整 体模型 上成功 应用。 特 别是在 
FAST 望远 镜核心 L 波段， 启动了 中国、 澳大利 亚和英 国射电 天文技 术队伍 对多波 
束 馈源三 方联合 设计； 基于现 有和在 研馈电 技术， 设计、 完善 FAST 馈源与 接收机 
性能 指标。 正致力 于解决 由现有 Parkes  13 波 束馈源 扩展为 FAST  19 波 束技术 ，以 
及 FAST 巨大 接收面 积的无 线电干 扰免疫 技术等 难题。 

FAST 概念形 成过程 中体现 了不断 的技术 创新、 多学科 交叉。 集成 FAST 关键 
技术 预研究 成果， 国家天 文台在 密云站 建造了  FAST 整体缩 比模型 (图 7 左) ，于 2006 
年 9 月 6 日成功 检测到 银河系 中性氢 (图 7 右)， FAST 建造已 无技术 风险。 

4. 结束语 

拥有 30 余个 足球场 大接收 面积的 FAST, 与号称 “地面 上最大 机器” 的德国 
EffelsberglOO 米单口 径射电 望远镜 相比， 灵敏度 提高约 10 倍； 与排 名阿波 罗登月 
之前、 誉称 20 世纪 十大科 学工程 之首的 Arecibo  300 米 望远镜 相比， 综合性 能提高 
约 10 倍。 

自 1994 年起， 国家天 文台与 荷兰、 英国、 美国、 澳大 利亚、 德国、 加 拿大、 
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印 度等相 关单位 合作， 广 泛探讨 FAST 科学与 技术。 1995、 2000 和 2005 年 在贵州 
分别 举办了  LT 第 3 次 工作组 (LTWG-3)、 国际天 文学会 IAU  Colloquium  182 及 
ISSC(International  SKA  Steering  Committee) 第  13 次 会议， 并考察 了候选 台址。 
Science 期刊 5 次报导 FAST 进展 。在 2000 年 国际天 文学联 合会第 26 届大 会上， 
SKA 五种工 程方案 FAST 名列 榜首。 1999 年， 作为首 批“创 新工程 重大项 目”， FAST 
预研究 得到中 国科学 院及国 家科技 部经费 支持。 2003、 2005 年 中国科 学院、 国家 
自 然 科学基 金委员 先后 启动了  FAST 关 键技术 优化；  2006 年 3 月 北京 FAST 项目国 
际咨 询和评 估会、 5 月 FAST 组团对 Arecibo 天文台 工程性 考察；  2008 年 6 月 中美 
大型球 面射电 望远镜 北京研 讨会；  2008 年中 国科学 院启动 FAST 相关 试验研 究等， 
分别为 FAST 立项、 可行 性研究 和初步 设计做 了充分 准备。 

FAST 工 程拟于 2010 年 秋季正 式开工 建造， 建 设周期 5.5 年， 涉及 6 项 主要建 
设 内容： 台址 勘察与 开挖、 主动反 射面、 馈源 支撑、 测量与 控制、 馈 源与接 收机及 
观测 基地等 建设， 约需 7 亿人民 币建设 经费。 在 贵州省 平塘县 绿水村 大窝凼 洼地实 
施 的台址 详勘作 业已近 尾声， 重 点勘察 FAST 主动 反射面 圈梁、 主动 反射面 下拉索 
地锚、 6 个百余 米高馈 源支撑 塔等位 置处的 工程地 质和水 文地质 条件； 设计 洼地边 
坡支护 工程； 已 启动对 500 米反 射面区 域的土 石方开 挖方案 设计； 平 塘-罗 甸县公 
路牛角 至大窝 凼洼地 之间约 7 千 米道路 建设设 计等。 

作为 地球的 耳朵， 凭 借其第 一大单 天线收 听来自 遥远宇 宙无线 电波， FAST 无 
疑 将为人 类探索 宇宙贡 献丰厚 的科学 发现。 在 FAST 运行观 测中， 也 可广泛 征求公 
众 兴趣、 适量安 排时间 满足公 众探索 欲望。 衷心 感谢多 年来风 雨同舟 的国内 外同事 
对 FAST 支持与 贡献！ 愿 与大家 共勉： FAST 尚未 完成， 同 事仍须 努力！ 
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硬 X 射 线调制 望远镜 (HXMT) 

Hard  X-ray  Modulation  Telescope  (HXMT) 


硬 X 射 线调制 望远镜 (hard  X-ray  modulation  telescope, 简称 HXMT) 卫 星是国 
际上 已知计 划中唯 一一 台 既可以 实现宽 波段、 高 灵敏度 X 射 线成像 巡天又 能够研 
究 黑洞、 中子 星等高 能天体 的短时 标光变 和宽波 段能谱 的空间 X 射 线天文 观测设 
备。 作 为我国 第一台 太空望 远镜， HXMT 已被 明确列 入国家 《“十 一五” 空 间科学 
发展 规划》 和 《航 天发展 “十 一五” 规 划》。 HXMT 的 上天， 不仅将 使我国 的高能 
天体 物理观 测研究 进入国 际先进 水平， 还将为 提升我 国在深 空探测 、空 间安 全等方 
面的 能力做 出重要 贡献。 

1.  HXMT 将 研究哪 些科学 问题？ 

美国于 1970 年发放 第一个 X 射线天 文卫星 “自由 号”， 实现 X 射线 巡天， 开创 
了空间 高能天 文的新 领域， 打开 了人类 观测宇 宙的新 窗口， 于 2002 年获得 诺贝尔 
物理 学奖。 硬 X 射线比 X 射线 能量 更高， 是研究 早期宇 宙和黑 洞性质 的关键 波段； 
但是， 硬 X 射线光 子难以 聚焦， 传统上 采用复 杂的编 码孔径 技术， 用位 置灵敏 X 
射线探 测器阵 列测量 码板的 投影， 实 现对某 一天区 的成像 观测。 编码 孔径成 像望远 
镜的结 构和成 像算法 复杂， 限 制了其 巡天灵 敏度， 迄今 为止， 还没有 灵敏度 高且覆 
盖完 备的硬 X 射 线巡天 观测。 

硬 X 射线天 文还存 在另一 个重要 缺陷， 即 还没有 对黑洞 和中子 星双星 的高时 
间分辨 观测。 黑洞双 星系统 的一个 重要的 观测特 征是其 X 射 线流强 存在准 周期振 
荡 (quasi  periodical  oscillation,  QP0) 现象， 这很 可能对 应于黑 洞对周 围时空 的拖曳 
效应。 以往 的观测 表明， QP0 振幅 在中能 X 射线 波段随 着能量 的增加 而变强 ，硬 
X 射线 起源于 更靠近 黑洞的 区域， 预期 QP0 将更加 明显， 但 是在硬 X 射线 能段对 
这 一现象 的观测 研究还 几乎是 空白。 

20 世纪 90 年 代初， 李惕碚 和吴枚 建立了 直接解 调方法 [1’ 2]， 克 服了硬 X 射线 
成像 的技术 困难， 可以用 简单成 熟的硬 件技术 实现高 分辨和 高灵敏 度的硬 X 射线 
巡天， 并 在此基 础上提 出建造 和发射 HXMT 卫星 [3]。 与已有 和研制 中的硬 X 射线 
望远镜 比较， HXMT 在全 天巡天 的灵敏 度和高 计数率 观测的 时变研 究方面 具有明 
显 优势， 可能 在黑洞 的寻找 和高精 度观测 研究这 两个方 面取得 突破性 的重大 成果。 
具体 而言， HXMT 将 研究如 下科学 问题： 

(1) 完成 深度的 宽波段 X 射线 巡天， 发 现大批 被尘埃 遮挡的 超大质 量黑洞 (活 


硬 X 射 线调制 望远镜 (HXMT) 


.  909  - 


动星系 核)， 研 究宇宙 X 射线 背景， 特别是 其起源 很不清 楚的硬 X 射线 背景 辐射的 
性质。 

(2)  发 现上千 个各种 类型的 活动星 系核， 获得 它们的 宽波段 X 射线 能谱， 根据 
活 动星系 核的大 统一模 型以及 周围物 质对不 同能段 X 射线的 吸收差 别研究 它们的 
几何 结构。 

(3)  研究 黑洞双 星系统 1 〜 250keV 之间 的准周 期振荡 现象。 由于 其大的 探测面 
积和相 对窄的 视场， HXMT 具有 独特的 观测黑 洞双星 系统硬 X 射线快 速光变 、研 
究黑洞 视界附 近物质 动力学 过程的 能力。 

(4)  探 测中子 星双星 系统的 回旋吸 收线， 测量 中子星 表面的 磁场。 

(5)  观测 星系团 和活动 星系核 的非热 X 射线 辐射 性质， 研 究其中 高能粒 子的加 
速 机制。 

2.  HXMT 卫 星搭载 哪些科 学探测 仪器？ 它 们如何 工作？ 

图 1 为 HXMT 卫 星在轨 运行示 意图。 它 采用分 舱室式 设计， 有 效载荷 (科 学探测 
仪器) 位 于卫星 上部， 服 务舱以 “资源 二号” 卫星 平台为 基础， 位 于卫星 下部。 卫星总 
重量 2700kg， 将运行 在高度 550km、 倾角 43° 的 近地圆 轨道， 设 计寿命 4 年。 


图 1  HXMT 卫 星在轨 运行示 意图。 

HXMT 的 主有效 载荷包 括高能 X 射线 望远镜 HE、 中能 X 射线 望远镜 ME 和 
低能 X 射线 望远镜 LE (图 2)。 由 于不同 能量的 X 射线 辐射起 源于天 体上不 同的物 
理 过程， HE、 ME,  LE 在不同 的波段 同时观 测一个 天体， 可 以对天 体的活 动给出 
更全面 和准确 的诊断 [4,5]。 

HE 整体结 构为圆 柱形， 包括 18 个 碘化钠 / 碘化铯 (Nal/Csl) 复合 晶体探 测器和 
准 直器， 每个 准直器 的视场 1.1°><5.7°， 但视场 长轴方 向并不 一致， 望 远镜总 视场约 
为 5.7°x5.7°  (图 3)。 HE 的 工作原 理是： 当 X 射线 光子 入射到 Nal 晶 体时， 晶体发 
出闪 烁光， 被后面 的光电 倍增管 (photomultiplier  tube， PMT) 收 集并转 化为电 信号被 
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读 出电子 学系统 记录， 完成 对一个 X 射线 光子的 探测。 


图 2  HXMT 卫星 有效载 荷结构 示意图 。中心 18 个探测 单体组 成高能 X 射线 
望远镜 HE， 左侧 三个带 遮光罩 的机箱 为低能 X 射线 望远镜 LE， 右侧 是中能 
X 射线 望远镜 的三个 探测器 机箱。 


图 3  HXMT 高能 X 射线 望远镜 HE 的主 探测器 (左) 及 荷电粒 子屏蔽 探测器 (右) 。 


中能 X 射线 望远镜 ME 包 括三个 探测器 机箱。 如图 4 所示， 每 个机箱 包含三 
个 可独立 工作的 模块， 由准 直器、 探测器 和前端 电子学 三部分 构成。 ME 探 测器采 
用 864 片 Si-PIN 探测器 (具有 厚耗尽 层的硅 PN 结探 测器) 构成总 面积约 952cm2 的 
阵列， 用 专用集 成电路 (application  specific  integrated  circuit,  ASIC) 读出。 Si-PIN  探 
测器的 工作原 理是： 能量 为五的 X 射线与 Si-PIN 探测 器发生 作用， 其能量 全部消 
耗在 探测器 的有效 体积内 ，并 转化成 电子空 穴对， 电子在 偏压电 场的作 用下被 收集， 
通过电 子线路 读出， 形 成一个 事例， 电 子空穴 对的数 目正比 于入射 X 射线 光子的 
能量， 因 此根据 读出信 号的大 小可以 推算光 子的能 量五。 ME 所用 Si-PIN 探 测器为 
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国 内自行 研制， 厚 1mm， 探 测能区 5 〜 30keV， 与 LE 及 HE 的观测 能区之 间有很 
好 的相互 覆盖， 既 便于仪 器的在 轨交叉 标定， 又可以 提高能 量连接 处的观 测数据 
质量。 


图 4  HXMT 中能 X 射线 望远镜 ME  — 个探测 器机箱 结构示 意图。 上部 灰色部 分为准 直器。 

LE 也包括 E 个探 测器 机箱， 每个机 箱的结 构如图 5 所示， 包括遮 光罩、 准直 
器、 探测器 和前端 电子学 等几个 部分。 LE 选用 扫式电 荷器件 (swept  charge  device, 
简称 SCD) 作为探 测器， 其对 X 射线 的探测 原理和 Si-PIN 相似， 也是 入射光 子在探 
测器中 转化成 电子空 穴对， 通 过读取 电子数 目完成 对一个 X 射线 光子 的探测 。但 
是， SCD 是一种 特殊的 电荷耦 合器件 (charge-coupled  device,  CCD),  一片 SCD 分 


隔热垫 


纵 向热管 


安装板 
主结构 
模 拟结构 
下机箱 


图 5  HXMT 低能 X 射线 望远镜 LE  — 个探测 器机箱 结构示 意图。 上部 灰色部 分为准 直器。 
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为 很多个 像素， 这样 暗电流 较小， 读 出电容 也小， 所以有 较小的 噪声、 高的 能量分 
辨率 和低探 测阈值 (Ike V)。 SCD 工作 时可舍 弃入射 X 射线 光子 的位置 信息， 以较 
快 的速度 读出， 因此也 有较好 的时间 分辨。 为了 满足低 能探测 阈值和 高能量 分辨率 
的 要求， SCD 还必须 工作在 -80 〜 -40°C 的低 温状态 下以降 低系统 噪声， 因此， LE 
安装了 热管， 可以将 SCD 产生 的微小 热量传 递至遮 光罩， 再辐射 到宇宙 空间。 

3.  HXMT 如 何降 低空间 高 能粒子 环境对 探测器 性能的 影响？ 

卫星 在空间 运行， 会 持续受 到高能 带电粒 子和高 能伽马 射线的 照射， 这些高 
能粒 子或伽 马射线 可能会 在探测 器上造 成本底 事例， 影响 探测器 的物理 性能。 降低 
空 间辐射 环境在 探测器 上引起 的系统 噪声是 X 射线 卫星设 计的关 键任务 之一。 

为了降 低带电 粒子在 HE 上引起 的本底 事例， 提高 观测灵 敏度， HXMT 采取了 
三方面 的措施 [4]。 第一是 采用被 动屏蔽 技术， 在 晶体探 测器的 上方用 高原子 序数的 
钽 (Ta) 做成准 直器， 在 晶体的 周围放 置钽屏 蔽环， 以阻 止视场 以外的 高能光 子或荷 
电 粒子入 射到晶 体上。 第二是 采用复 合晶体 技术， HE 主探测 器包括 Nal 和 Csl 两 
层 晶体， 其中 上层的 Nal 为主 晶体， 用于探 测目标 天体的 X 射线， 下层 Csl 则可 
以记录 从背面 入射的 X 射线 。虽然 Nal 和 Csl 的信 号均由 后面的 同一个 PMT 读出， 
但 两种信 号的时 间特性 不同， 可以 甄别。 如 果一个 事例在 Csl 晶 体上造 成信号 ，则 
可以 作为一 个本底 事例被 排除。 第三 是采用 荷电粒 子反符 合屏蔽 技术。 在 18 个 HE 
主探测 器阵列 的顶部 和侧面 覆盖塑 料闪烁 体反符 合屏蔽 探测器 ，当荷 电粒子 穿过塑 
料闪烁 体时， 会引起 信号， 而 塑料闪 烁体对 穿过的 X 射线 基本无 反应， 因此 ，当 
主探测 器和反 符合屏 蔽探测 器同时 记录到 一个事 例时， 这个事 例一般 而言都 是荷电 
粒子引 起的， 可 以作为 本底事 例被排 除掉。 

来自 于其他 方向的 X/Y 射线和 空间带 电粒子 也会在 ME 和 LE 探 测器上 造成本 
底 事例， 因此 ME 和 LE 采取了 多项本 底屏蔽 措施， 包 括在探 测器的 前方安 装准直 
器、 在探测 器机箱 内壁贴 加薄钽 片等。 同时， 由 于相当 一部分 本底事 例是带 电粒子 
和卫 星结构 相互作 用产生 的次级 效应， 会同 时在几 个探测 器面元 上造成 信号， 因此 
还 可以利 用探测 器面元 之间的 交叉反 符合， 进一 步降低 ME 和 LE 的本 底水平 。模 
拟计算 表明， 采取 以上措 施后， ME 在 5 〜 30keV 之间 的本底 水平从 56 个 / 秒降 低为 
28 个 / 秒， LE 在 其最重 要的观 测能段 1 〜 6keV 之 间的带 电粒子 本底则 几乎可 以全部 
被屏 蔽或交 叉反符 合掉。 

即 使采用 了以上 本底抑 制措施 ，空间 的各种 荷电粒 子和高 能光子 仍然会 在探测 
器上造 成一定 强度的 本底。 因 此需要 根据空 间辐射 场的性 质和各 种核作 用模型 ，通 
过 蒙特卡 洛模拟 得到卫 星在轨 运行时 各种空 间辐射 成分在 探测器 上造成 的本底 。图 
6 是各种 成分在 HE 上 造成的 模拟本 底谱， 总 计数可 能高达 200  cts/s， 由此 推算的 
HE  定点 观测灵 敏度为 3xl0~7cts  cm^s-'keV1  (3a,  105s,  @100keV)[4, 5]。 相 似地， 
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图 6  HXMT 高能 X 射线 望远镜 HE 的 各种在 轨本底 模拟。 红色： 弥 散伽马 射线造 
成的 本底； 绿色： 宇 宙线质 子造成 的瞬时 本底； 深 蓝色： 宇宙 线电子 造成的 本底； 

浅 蓝色： 宇 宙线质 子造成 的延时 本底； 紫色： 南大 西洋异 常区质 子造成 的延时 本底； 

黄 绿色： 大 气反照 7 射线 造成的 本底； 黑色： 总 本底。 

4.  HXMT 的载荷 技术还 有哪些 应用？ 

HXMT 是 我国第 一颗空 间天文 卫星， 采用 了多项 国际先 进水平 的载荷 技术， 
在卫星 的研制 过程中 取得多 项创新 性技术 成果， 这些技 术将可 以显著 提升我 国的空 
间探测 能力。 

HXMT 低能 X 射线 望远镜 LE 采用 扫式电 荷器件 SCD ， 已自 行研制 成功的 SCD 
读出 电路的 性能达 到了国 际先进 水平。 在 LE 读出 电路技 术的基 础上， 利用 近年来 
数 字化电 路技术 的发展 成果， 项 目组还 正在研 制硅基 X 射线探 测器的 “零” 噪声读 
出 电路， 将可 以进一 步降低 X 射线 探测 器的低 能探测 阈值， 提 高其在 0.5keV 以下 
的 能量分 辨率， 使得 探测碳 、氮、 氧 (其 Ka 线能量 分别在 0.28、 0.39 和 0.52keV 左 
右) 等轻元 素成为 可能。 由于碳 、氮、 氧 是组成 有机物 的主要 成分， 同时也 是影响 
恒星 中氢聚 变为氦 的重要 催化剂 (即著 名的碳 氮氧循 环)， 该项 技术将 显著提 升我国 


ME  和  LE  的定 点观测 灵敏度 分别为 2.6xl0-5  cts  cnT2s— 1  keV-1  (@20keV) 和 4.4xl0-5 
cts  cm— 2s_1  keV-1  (@6keV)。 
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在深 空生命 探测和 空间天 文观测 方面的 能力。 

ME 采用 864 片 Si-PIN 探测器 ，但是 星上供 电能力 和高可 靠性的 要求不 允许采 
用 分立器 件搭建 864 路读出 电路。 为此， ME 采用了 专用集 成电路 (ASIC) 芯片 ，可 
以同 时读出 几十路 Si-PIN 探 测器的 信号， 大大 降低了 星上电 子学的 规模、 系统功 
耗 和温控 难度， 提 高了可 靠性。 ASIC 技术 的成功 应用， 为大 型阵列 式地面 和空间 
X 射 线探测 器的建 造奠定 了重要 的技术 基础。 同时， 通过 HXMT 等 项目的 实施， 
还在 国内自 行研制 成功了  Si-PIN 探 测器， 其暗 电流、 能量分 辨率等 主要技 术指标 
与 国际先 进产品 相当。 目 前国内 市场上 广泛使 用的元 素成分 X 射线 荧光分 析仪使 
用 的探测 器即为 Si-PIN， 但 基本都 是进口 产品， ME 探 测器和 电子学 技术的 推广将 
可以实 现该类 X 射线荧 光分析 仪的国 产化。 

1963 年 10 月起 ，美 国空军 发射了  Vela 系列 卫星来 监视美 英苏禁 止核试 验条约 
的执行 情况， Vela 从西班 牙语词 Velar 而来， 意 为“放 哨”。 Vela 卫星 主探测 器具有 
与 HE 探测器 相似的 结构， 也由准 直器、 Nal 闪 烁晶体 和光电 倍增管 组成， 两颗 Vela 
卫星在 空中能 完成对 X 射线暴 发现象 的粗略 定位。 其中， 1967 年 7 月 2 号， Vela-4a， 
b 就探测 到了来 自于地 球和太 阳之外 的宇宙 伽马射 线暴， 这种 爆发是 迄今人 类所知 
除 宇宙大 爆炸之 外最高 能量的 爆发。 空中较 高能量 的炸弹 爆炸也 会出现 X 射 线闪， 
从而被 闪烁晶 体探测 器卫星 发现。 因此， HXMT 所应 用的探 测技术 能够用 以监测 
来自 人类的 核试验 和其他 空中剧 烈爆炸 事件。 

地 球雷暴 区的上 空也可 能出现 Y 射线暴 发现象 (TGF)， 辐射 功率可 达百万 至千万 
瓦特， 持续时 间仅为 百毫秒 甚至几 毫秒。 TGF 的 产生区 极可能 存在几 十至百 万伏的 
高 电压、 大量的 高速电 子流、 空间 电荷、 强烈电 磁干扰 以及当 放电结 束时可 能在放 
电柱 下端存 在的大 气扰动 (冲 击波、 真空) 。当 飞行器 进入这 些区域 时很可 能遭到 破坏。 
随着 我国空 间活动 的不断 增加， 空 间飞行 器的安 全研究 越来越 重要， HE 的硬 件技术 
及其对 TGF 的观 测研究 对我国 空间飞 行器的 安全有 着越来 越高的 价值。 
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单镜面 大射电 望远镜 


Large  Single-dish  Radio  Telescopes 


自从 1932 年美 国无线 电工程 师卡尔 • 央斯基 (Kad  Yansky) 发现 来自银 河系的 
射电 发射， 射电天 文学由 此诞生 以来， 射 电天文 学家愈 来愈意 识到， 射电天 文学的 
发展需 要具有 更高灵 敏度、 更 高角分 辨率和 更优成 像能力 的观测 工具， 一 言以蔽 
之， 需要建 造威力 更强的 射电望 远镜， 即有大 孔径波 长比的 射电望 远镜， 而 单镜面 
大射电 望远镜 是其最 基本的 [1，2]。 

历 史上， 单 镜面大 抛物面 射电望 远镜的 建造， 曾 遇到不 可避免 的技术 困难， 
主要是 随射电 望远镜 运动而 变化的 风载、 重力 和不均 勻的日 照都引 起射电 望远镜 
结构变 形使之 无法正 常工作 ，巨型 射电望 远镜所 要求的 指向和 跟踪精 度也常 难以达 
到。 迎 着这样 的技术 挑战， 射电天 文学家 和结构 工程师 曾试图 建造别 样的射 电望远 
镜， 例如， 美国在 Green  Bank 建造 过直径 91m 的中 星仪式 射电望 远镜， 仅 其俯仰 
可调 而大大 减轻了 结 构方面 的技术 困难； 在 Arecibo 建造 了直径 305m 的固 定球面 
射电 望远镜 (图 1); 德国 在波恩 附近的 Effelsberg 建造 了世界 上唯一 的直径 100m 的 
保 形设计 射电望 远镜， 即使该 射电望 远镜反 射面在 日照、 风载 和重力 变化时 仍然保 
持为 一个抛 物面， 其焦 点发生 的相应 变化， 可通 过适时 调节焦 点处馈 源或二 次反射 
面的位 置得到 补偿， 使 该望远 镜可以 工作到 7mm 波长 (图 2); 美国在 20 世纪 90 
年 代建造 了孔径 110m  x  100m 的世界 上第二 个百米 级射电 望远镜 GBT (图 3)， 其主 
反射面 的数千 快小面 板可以 在激光 测控下 调节， 从而可 以工作 到更短 的波长 
(3mm)； 然而大 型射电 望远镜 建造所 涉及的 结构、 精密 调控和 昂贵造 价等问 题仍层 
出 不断。 例如， 91m 中 星仪式 射电望 远镜因 结构上 一个菱 形垫片 出故障 ，于 1989 
年 11 月 在使用 26 年 后突然 倒塌； 日本于 1982 年在野 边山建 造了号 称有最 大孔径 
波 长比的 45 米的 毫米波 射电望 远镜， 原预期 工作到 2.6mm 波长， 实 际上因 为风载 
形 变及跟 踪精度 不足， 绝大部 分时间 竟然无 法工作 到毫米 波段。 

在世 界范围 内建造 别样的 射电望 远镜的 努力， 还 包括在 美国、 印度等 地的抛 
物 柱面望 远镜， 法国 Nancey 的带平 面反射 镜面的 球带望 远镜， 俄罗 斯北高 加索地 
区的 RATAN-600, 即号 称孔径 600 米的可 调抛物 带状望 远镜等 [3]。 这些射 电望远 
镜要么 是难以 较长时 间跟踪 观测， 要么是 难以实 现庞大 机械结 构和天 线面板 的精确 
控制， 加之 频率覆 盖极其 有限， 或 者成像 观测困 难而没 能在射 电天文 发展中 成为主 
流的、 多 成果的 射电望 远镜。 
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图 1  Arecibo 固定球 面射电 望远镜 [4]。 


图 2 德国 Effelsberg  100m 射电 望远镜 [4]。 


图 3 美国 GBT  100m 射电 望远镜 [4]。 
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图 1 为建 造在波 多黎各 一个喀 斯特洼 地上的 固定球 面射电 望远镜 ，它避 开了巨 
大的可 动结构 变形的 难题， 但 是如图 1 所 示中央 的三角 形钢结 构及其 周边的 、超重 
的 馈源悬 挂和跟 踪系统 (二 百吨 以上) 和 有限的 可观测 天空却 极大地 限制了 该射电 
望远镜 的推广 和探测 能力。 这是球 面射电 望远镜 固有的 弱点， 它只能 将遥远 射电源 
发出的 电磁波 汇集在 一个线 段上， 而 不是如 抛物面 那样的 一个焦 点上， 初期 曾不得 
不采用 巨大的 “线 馈源” 来 收集射 电源的 辐射， 线馈源 固有的 准单频 性质， 使其带 
宽和 观测天 区都受 到严重 限制， 后 来几经 改造， 又加 装了二 次和三 次改正 镜在图 1 
中 央钢梁 悬臂上 的半球 形罩内 ，但改 进后的 观测天 区也仅 仅限于 天顶距 22.5° 以内。 
即 使百米 级的射 电望远 镜如图 2 和 3 所示， 也存在 着不同 的隐患 ，可以 工作到 7mm 
波长的 Effelsberg  100m 射电望 远镜， 其 可动结 构重约 3500 吨， 它尽管 采用了  134 
根直径 1.2 米， 长度 6 〜 17 米 不等， 直插到 岩层的 钢筋混 凝土地 桩和约 3.5mx3.4m 
截面 的环轨 混凝土 基座和 34cm  x  18cm 横 截面、 直径约 60 米的 巨大方 位轮轨 。后 
者 仍然曾 多次在 射电望 远镜的 重压下 断裂， 射电望 远镜被 迫停止 工作， 并不 得不以 
昂贵的 代价， 请来 原承包 设计、 制造 该望远 镜的德 国重工 业巨头 MAN 现场 将射电 
望远 镜整体 抬升， 更换 轮轨； 美国的 GBT 具有地 球上最 重的可 动结构 (7000 余 吨)， 
至 今还不 能以预 期的精 度工作 到计划 的最短 波长， 很 难断言 不存在 难以预 测的前 
景。 在我国 贵州省 黔南大 窝凼喀 斯特洼 地将要 建造的 FAST 可 动球面 射电望 远镜， 
具 有超过 500m 的物 理孔径 和可将 300m 的 照明孔 径实时 控制变 形成抛 物面的 特点， 
初期 可观测 天区的 目标是 天顶距 30° 以内 ，和 Arecibo 射电望 远镜相 比已经 扩大了 
可观测 天区大 约一倍 以上。 进一 步如得 到更多 资金支 持和进 行更深 人技术 预研， 
探讨新 的技术 方法， 有望 将可观 测天区 扩大到 天顶距 40° 〜 50°， 彻底 改变目 前球面 
射电 望远镜 可观测 天区严 重受到 限制的 状况。 

20 世纪 90 年代 以来， 随着 新材料 和新测 量控制 技术在 射电望 远镜设 计建造 
中的 应用， 有可 能采用 质轻、 温度 系数低 而刚度 大的新 材料， 如碳 纤维， 来 建造单 
镜面 大射电 望远镜 [8]; 也有 可能更 普遍地 采用全 息测量 [6]、 孔径阵 列技术 [5,7]、 激光 
测 距等来 及时测 量和控 制射电 望远镜 反射面 的形变 ，或 与时俱 进地采 用最新 的微电 
子 和数字 技术， 对 射电望 远镜的 背架、 面 板及驱 动进行 多重温 控及伺 服控制 [9] ，解 
决或部 分解决 前述建 造单镜 面大射 电望远 镜遇到 的结构 变形和 破坏， 以及大 射电望 
远镜 的指向 和跟踪 精度的 难题。 

实 际上， 在 建造巨 型单镜 面射电 望远镜 不断遇 到技术 难题的 时候， 射电 天文学 
家立足 于迅速 发展的 电子、 特别是 微电子 技术， 创 造性地 “化大 为小， 化整为 零”， 
发 展了技 术日益 成熟的 射电干 涉仪和 综合孔 径射电 望远镜 ，包 括角分 辨率远 远超过 
空间 光学望 远镜的 VLBI 网 (甚长 基线干 涉网) 来适应 不同观 测目的 的需要 [3]。 即便 
这样， 射 电天文 学家仍 然期望 配备单 镜面大 射电望 远镜作 为大射 电望远 镜系统 (如 
将来的 SKA 和 正在日 益完善 的不同 规模的 VLBI 网) 的骨干 天线， 并 在多天 线射电 
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望 远镜系 统的观 测中， 对 选定射 电源高 分辨率 和更高 灵敏度 成像、 校准， 并 提供零 
基线 (或 零空间 频率) 的重要 信息， 也即射 电源周 围一般 都存在 着的， 较 大尺度 、微 
弱 的弥漫 结构的 信息。 
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射电望 远镜数 字终端 


Digital  Backends  for  Radio  Telescope 


1. 射 电天文 观测与 数字信 号处理 

射电 天文是 在无线 电波段 对天体 进行观 测研究 的科学 。天 体发射 的无线 电波往 
往非常 微弱， 对其观 测需要 口径巨 大的望 远镜和 高灵敏 度的接 收机。 射电天 文观测 
的终 端需要 处理的 通常是 放大了 的电压 信号， 通过对 电压随 时间、 频率、 空 间方向 
等 变化规 律推测 射电源 性质、 频谱、 空间 分布及 其射电 辐射机 制等。 

对于 总流量 观测， 将观测 得到的 电压平 方并取 平均， 即得到 对应的 功率值 。对 
于谱 线观测 ，通过 对时变 电压进 行傅里 叶变换 ，可 得到各 个频率 的幅度 和相位 信息。 
对于辐 射强度 随时间 迅速变 化的射 电源， 如脉 冲星、 瞬变 源等， 需要 对不同 频率的 
分量 进行相 应的时 间延迟 改正， 即对 星际介 质引起 的色散 效应进 行改正 [1]。 

上 述射电 天文观 测的几 种主要 的数据 处理均 可以通 过模拟 电路来 实现， 但往 
往电 路系统 复杂， 体 积大， 维护不 方便。 如谱线 观测需 要几十 至上百 个独立 的信号 
通路， 调 试及维 护工作 量大。 当需要 上千个 频率通 道时， 利 用模拟 电路往 往不易 
实现。 

数 字信号 处理技 术是利 用一系 列的离 散的数 字来代 表模拟 信号， 并对 此数字 
序列进 行处理 的一种 信号处 理技术 [2]。 奈 奎斯特 (Nyquist) 定律 表明， 如果采 样率高 
于 模拟信 号带宽 的一倍 以上， 原则上 可以将 模拟信 号无损 地恢复 出来。 原 模拟信 
号由经 采样及 量化后 的数字 序列来 代表。 数字 信号具 有易于 存储， 传 输方便 和处理 
灵活等 特点。 而且 模拟信 号一经 数字化 处理， 只 要确保 后续的 存储和 传输等 技术环 
节 可靠， 则后 续处理 基本不 会导致 信息的 丢失， 这是模 拟系统 难以比 拟的。 数字 
信 号处理 的技术 已广泛 应用于 音频、 图 像和视 频信息 处理， 雷达、 声纳和 通信等 
领域。 

模拟数 据经采 样和量 化的数 字化处 理后， 得到一 个数字 序列。 原 则上可 以在此 
数字序 列上进 行可以 想象得 到的任 何方式 的数据 处理， 如在频 谱分析 中得到 接近矩 
形响 应的滤 波器。 同时， 数 据经存 储后， 可以 进行再 处理， 以 避免处 理中参 数选择 
不当导 致信息 损失。 

基 于上述 特点， 数字信 号处理 在射电 天文观 测中已 经得到 了广泛 应用， 射 电天文 
终 端的数 字化已 经成为 了一个 趋势。 然而， 射电天 文观测 对数据 的采样 和量化 等数字 
化 环节有 独特的 要求， 在数 字后端 的研制 及建设 过程中 需要分 析并满 足这些 需求。 


射电望 远镜数 字终端 


.  921  - 


2.  几个技 术环节 

模 拟信号 数字化 需要采 样和量 化两个 步骤。 上述 视频、 声 纳和通 信等领 域需要 
的 信号往 往带宽 较窄， 在几十 千到几 兆赫兹 之间， 雷达信 号带宽 往往超 过一个 京赫， 
但其数 据处理 方法相 对固定 。射电 天文观 测信号 往往带 宽在几 百兆赫 兹到几 十京赫 
兹 之间。 其 数字化 具有带 宽大， 数据处 理方法 复杂的 特点。 并 且由于 信号的 特征有 
时缺乏 预知， 这 时数字 化能多 大程度 地保留 原始信 息就成 为一个 课题。 

采 样时间 点与理 想等间 隔采样 时间的 偏离会 在信号 上引入 一定的 误差。 同样， 
量化过 程本身 就会引 入一定 的量化 误差。 这两类 误差往 往以噪 声的形 式叠加 在信号 
上， 是数字 化过程 中必然 出现的 误差。 对 于一个 实际的 应用， 需要将 这两类 误差控 
制在 能够接 受的范 围内。 

对于 语音、 雷达和 通信等 用途的 数字化 的技术 需求， 已经做 过很多 探讨。 射电 
天 文观测 到的信 号的性 质与随 机噪声 很接近 ，因 此在数 字化中 通常参 考一些 比较成 
熟 的技术 方案， 如量化 水平对 灵敏度 的影响 等[3]。 不同 的观测 模式对 采样和 量化精 
度的 要求各 有不同 。如 脉冲星 观测， 尤其是 毫秒脉 冲星观 测对采 样精度 的要求 较高。 
并 且脉冲 星信号 是强时 变的， 对量化 水平的 需求也 比较高 [4]。 如果单 天线加 入甚长 
基 线网， 那 么对采 样时钟 的稳定 度要求 较高， 往 往需要 氢钟提 供参考 信号， 但对量 
化精 度要求 较低。 如果 观测频 带内有 强干扰 信号， 那么 可以采 用较高 的量化 精度来 
提 高动态 范围， 否则干 扰信号 会在频 谱上污 染有用 信号。 

射电 连线干 涉仪和 甚长基 线干涉 仪目前 都在向 宽带方 向发展 。连 线干涉 仪也开 
始 采用在 各个单 元对观 测信号 进行数 字化的 方案， 如 英国的 e-MERLIN 计划 。这 
些 都对干 涉阵中 各单元 的数据 采样、 量化 和时间 同步及 相关处 理提出 了新的 需求。 

随着数 字电子 技术的 发展， 射电 天文数 字信号 的处理 也历经 了使用 计算机 、为 
射电天 文特别 设计的 芯片、 数字 信号处 理芯片 DSP 和 通用计 算机及 基于现 场可编 
程 门阵列 FPGA 等硬件 平台。 

目 前较多 的研发 工作集 中在灵 活性和 可扩展 性较好 的通用 计算机 [5] 和 基于现 
场可编 程门阵 列的硬 件平台 上开展 [6]， 以 完成高 速数据 采集及 处理， 和数据 在计算 
机集群 节点间 的分发 (图 1)。 

同时， 数字设 备产生 的射频 干扰需 要很好 的屏蔽 处理， 以 免干扰 高灵敏 度的射 
电天文 观测。 

3.  小结 

本文对 射电望 远镜数 字后端 做了一 些讨论 。目 前尽 管射电 天文学 家已对 各观测 
模式 的数字 化需求 进行了 一系列 探讨， 但在理 论上尚 缺乏系 统和全 面的研 究和总 
结。 国 内新一 代大射 电望远 镜及接 收机的 建设， 如 FAST 望 远镜， 上海 65 米射电 
望 远镜， 青海 德令哈 13 米毫米 波望远 镜多波 束接收 机等， 对 数字终 端提出 了更高 
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更细 的技术 要求。 海量 数据的 高速存 取也是 射电天 文数据 终端的 研究热 点之一 。同 
时， 数字电 子技术 的快速 发展也 为新的 数字终 端和观 测模式 的实现 提供了 机遇。 


图 1 由 澳大利 亚墨尔 本大学 研制的 基于计 算机集 群的脉 冲星相 干消色 散后端 
CPSR2(http://astronomy.swin.edu.au/pulsar/introducti on.html), 带宽  128MHz (左) 。 加州 大学伯 
克 利分校 研制的 FPGA 板卡 ibob 和 iadc, 用于 数据高 速采样 和分发 (右 上)； Bee2 板卡 ，曾 
用于  SETI, 观 测带宽 200MHz , 通道数  128M(http://casper.berkeley.edu/)。 
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RFI  Mitigation  for  Radio  Telescopes 


天体的 辐射覆 盖了整 个电磁 频段。 射电 天文学 是在射 电频段 “ 倾听” 宇 宙奥秘 
的基础 科学。 “ 观测” 天体 的射电 望远镜 由收集 射电波 的指向 天线， 放大射 电信号 
的高灵 敏度接 收机， 信 息记录 和处理 系统等 构成， 以 测量天 体辐射 强度、 频 谱及偏 
振等特 征量。 

来 自宇宙 天体的 射电信 号非常 微弱， 其谱功 率流量 密度在 -300dBW/m2  Hz 水 
平， 比人 类通信 系统信 号暗弱 何止千 万倍！ 由于射 电望远 镜极其 灵敏， 也就 极易受 
到电 磁干扰 ，需要 电磁宁 静的天 文台址 ，同 时需要 抑制望 远镜自 身产生 的电磁 发射。 

射 电天文 对望远 镜高灵 敏度的 追求和 新技术 的不断 发展， 使在更 宽频率 上进行 
观 测成为 可能。 对新发 现深入 研究， 导致射 电天文 观测频 段的新 拓展。 在建 和计划 
中 射电望 远镜灵 敏度将 比目前 的高约 100 倍。 随着 无线电 广播、 电视， 移 动电话 、集 
群对 讲等无 线通信 系统， 雷达、 无线 电信标 等使用 人造发 射源的 主动业 务发展 ，各 
种发 射产生 对射电 天文的 干扰占 用越来 越多的 频段， 而且 干扰电 平越来 越大。 对射 
电天文 被动业 务的频 率保护 ，成 为天 文学家 和无线 电管理 机构共 同关心 的重大 问题。 
发 展消除 射频干 扰技术 成为射 电天文 观测的 难题， 借此 提高射 电望远 镜免疫 能力。 

1. 射频干 扰来源 

射电 望远镜 是具备 自动控 制和搜 集信号 的无线 电设备 ，需 要大量 使用各 种可能 
导致 射频信 号辐射 及对射 频干扰 敏感的 器件。 射电望 远镜的 射频干 扰来自 内 部和外 
部， 有 从天线 主瓣、 旁瓣进 入的， 有 工作频 带内、 带 外的谐 波组合 干扰。 望 远镜自 
身的 电源、 电子 开关、 电机、 光 端机、 计 算机、 电 路板、 变 频器、 驱伺 电路， 以及 
射频 接收机 具有的 射频放 大器、 调 制解调 单元、 上 下变频 单元等 器件， 它们 通过电 
缆、 信号传 输线、 电 源线、 机壳 等向外 辐射或 传导， 是来自 内部的 干扰。 外 来的如 
各种主 动业务 的无线 电发射 、汽 车等也 会产生 大量射 频干扰 。望 远镜信 号接收 部分， 
包括 望远镜 使用的 各种传 感器、 通信 线路、 遥 控指令 等都可 能遭受 干扰。 

射 频干扰 有如下 特征： 不 断拓展 频率， 占 用更宽 带宽， 辐 射区覆 盖向智 能化发 
展， 一 些无需 批准就 可使用 的无线 电发射 设备， 来自移 动和固 定平台 设备， 发射时 
间 稳定、 非稳 定的， 来自 直射、 散 射和多 径的发 射等。 射电望 远镜对 它们产 生的辐 
射非常 敏感， 需 设立天 文台台 址电波 环境保 护区， 使射 电望远 镜运行 在整体 电磁宁 
静的 环境。 
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2. 射频 干扰消 除技术 

对于欲 观测的 信号， 可 以根据 电磁环 境监测 得到的 数据， 选择在 没有干 扰的频 
段和 时间段 观测； 使用 技术和 策略阻 止不想 要信号 进入； 如 果阻止 失败， 判 别出干 
扰 信号， 用各种 技术方 法处理 甚至删 除这些 信号， 使被 污染的 数据对 整体观 测质量 
影 响降至 最低。 

设立射 电宁静 区可以 阻止地 面射频 干扰， 但对 地球低 轨道卫 星干扰 无效。 国际 
电联 ITU 《无 线电 规则》 明确： 在 特定条 件下， 允许不 符合频 率划分 表的射 电天文 
台站 运行， 如站 址电磁 环境好 的射电 望远镜 可以在 不被保 护的频 段进行 观测。 若在 
不 被保护 的 频率上 开展射 电观测 时 被干扰 ，只 能 设法消 除射频 干扰。 

由 于大量 的机电 设备、 计 算机、 办公 设备、 便携 式电子 设备、 车 辆等都 产生大 
量射频 干扰， 阻止射 电望远 镜及天 文台设 备自生 干扰变 得越来 越难。 

对于 射电望 远镜接 收到的 信号， 使用来 自监测 数据库 (或 测试 设备测 到的) ，在 
望 远镜组 成部分 中选择 合适的 位置应 用射频 干扰消 除策略 和算法 (图 1)。 对 于一个 
典型的 射电望 远镜， 可以在 天线和 接收机 等模拟 部分使 用滤波 器等技 术消除 射频干 
扰； 在 模数转 化等数 字电路 部分， 适当加 大采样 比特率 等技术 处理； 在相关 处理、 
数据处 理和校 准部分 ，可以 直接删 除窄带 干扰数 据和给 数据不 同权重 的办法 消除干 
扰 带来的 影响。 消 除射频 干扰可 以在各 个数据 采集、 处理等 环节上 进行， 当 然也可 
以在多 个环节 上同时 进行。 从 天线到 相关处 理这些 部分需 要实时 处理， 在数 据处理 
和 校准部 分并不 需要。 


,1 天线 I  一  - 

模拟 |  | 接收机  S 

射 频链路 

/ - 

(  | 模 数转换 

数字  、  - 


\  -  离线 

软件  \  数据处 理 

v  _  ' 

—  数据 校准， 


图 1 射电 望远镜 各部分 射频干 扰消除 示意图 [1]。 

在 接收机 上可采 取的技 术措施 有:线 性很好 的滤波 器可阻 止各种 各样的 射频干 
扰； 为保 证系统 灵敏度 需要常 温下的 超导滤 波器； 以 及使用 更高比 特率的 采样。 

对 于修复 被干扰 毁坏的 数据， 可以在 时域、 频域、 空域方 面进行 射频干 扰的消 


射电望 远镜的 射频干 扰消除 
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除或 降低。 

在天线 接收端 消除射 频干扰 可使用 参考天 线制作 的自适 应干扰 消除器 。图 2 是使 
用参考 天线制 作的自 适应干 扰消除 器原理 框图。 射 电望远 镜不仅 接收欲 观测天 体的微 
弱信号 s(n), 也 接收到 射频干 扰较强 信号， 由于射 电望远 镜和参 考天线 参数不 一样， 
将射电 望远镜 接收的 干扰信 号记为 iP(n)。 增益 不高的 天线作 为参考 天线， 仅接 收干扰 
信号。 参考天 线接收 到的干 扰信号 iR(n) 通 过自适 应滤波 器后， 和 射电望 远镜接 收到信 
号 合成。 通 过自适 应算法 计算并 且调整 自适应 滤波器 各参数 ，使 以11)和 iR(n) 尽量接 
近， 最终将 干扰信 号尽量 消除。 最终 的系统 输出为 s(n)  +  ip(n)  -  iR(n)  «  s⑻ [2]。 

射 电信号 


可 使用波 束形成 技术在 干扰方 向形成 零点， 以抵消 干扰。 天线阵 或天线 上焦平 
面阵 收到信 号后， 通过 由处理 器和权 值调整 算法组 成的反 馈控制 ，分 析判断 信号及 
干扰到 达方位 角度。 以 该信号 为激励 信号， 调整 天线阵 列或焦 平面阵 单元辐 射方向 
图、 频 率响应 及其他 参数。 利 用波束 合成和 指向， 产生多 个独立 波束， 自适 应地调 
整其方 向图， 跟 踪信号 变化， 对干 扰方向 调零， 以 减弱甚 至抵消 干扰。 

3.  消除射 频干扰 的风险 

射频 干扰消 除是有 风险的 技术。 不论采 取任何 方法， 都要 对原始 数据干 预和处 
理。 都 有“将 洗澡水 和婴儿 一起倒 掉”的 风险， 射 频干扰 消除有 可能将 有价值 的信号 
一起消 除了， 并 生成一 些新的 假象； 也降低 望远镜 对宇宙 射电信 号的灵 敏度， 减少 
望远 镜动态 范围， 最终会 降低科 学发现 机遇。 

4.  前景 

射电 望远镜 受到日 益严重 的主动 业务射 频干扰 。天 文学家 们和无 线电管 理机构 
已加大 了射频 干扰消 除方面 工作。 国 际电联 已建立 关于射 电宁静 区研究 课题。 随着 
信 号处理 技术和 理论的 发展， 摩尔 法则所 预言的 数据处 理更快 更强。 DSP (数 字信 
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号处理 芯片) 通 常应用 于实时 信号处 理中， 具有可 程控、 可 预见、 精 度高、 稳定性 
和可靠 性好， 易 于实现 自适应 算法、 大规模 集成等 优点。 目 前已有 1GHz 时钟 DSP 
和具有 6 个 300MHz 时 钟核心 的多核 DSPo  FPGA (现 场可 编程门 阵列) 作为 专用集 
成电路 (ASIC) 领域中 的一种 半定制 电路出 现的， 既解决 了定制 电路的 不足， 又克服 
了原有 可编程 器件门 电路数 有限的 缺点。 FPGA 更多 地用在 数字系 统中， 实 现胶合 
逻辑 和外设 或总线 接口。 在 高性能 实时应 用中， 越 来越多 地替代 传统的 ASIC 等， 
用作 DSP 的预 处理器 或协处 理器， 以提升 系统的 数字信 号处理 能力。 目前 推出的 
Virtex-5 系 列采用 65nm 工艺， 可提 供高达 33 万 个逻辑 单元、 1200 个 I/O 和 丰富的 
低 功耗硬 IP 块。 

这些新 技术的 使用将 使射电 望远镜 在干扰 消除等 技术上 得到速 度更快 、效 果更 
好的 手段， 会使射 电望远 镜对射 频干扰 的免疫 力越来 越强。 
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太赫兹 超导探 测技术 

THz  Superconducting  Detection  Technologies 

太赫兹 (THz) 波 段一般 定义为 0.1  ~  lOTHz 的频 率区间 (lTHz  =  1  x  1012Hz)， 对 
应 的波长 范围为 3mm 至 30)im， 覆盖 短毫米 波至亚 毫米波 (远 红外) 频段。 太 赫兹波 
段位 于无线 电和光 学频段 之间， 因此其 相关技 术涵盖 电子学 (electronics) 和 光电子 
学 (photonics) 两个 领域。 与微 波和光 学频段 电磁波 的性质 不同， 太赫 兹辐射 与物质 
的 相互作 用主要 是和分 子转动 有关。 实 际上， 这 种分子 转动相 互作用 起始于 微波频 
段， 但其强 度随频 率以约 三次方 增长， 在几百 GHz(109Hz) 和几个 THz 的频 率区间 
(即 太赫兹 波段) 达到 峰值， 然后以 指数衰 减[1]。 由 于大气 中存在 氧和水 分子， 使得 
太赫 兹波在 大气中 传播的 损耗很 显著。 人们 早已认 识到太 赫兹波 段在天 文学、 物理 
学、 材料 科学、 生命 科学、 信息技 术等领 域有非 常重要 的科学 价值和 丰富的 应用前 
景。 但长期 以来， 由 于太赫 兹信号 产生和 探测技 术的严 重缺乏 (大气 衰减又 对它们 
提 出了更 高的要 求)， 导致 该波段 至今还 是一个 有待全 面研究 和开发 应用的 电磁波 
段 (THz  gap)。 

在天文 学领域 ，太 赫兹 波段占 有宇宙 微波背 景辐射 以后宇 宙空间 近一半 的光子 
能量。 它即是 研究宇 宙中冷 暗物质 (通 常在天 体形成 阶段， 10K 黑体 辐射峰 值对应 
约 ITHz) 的重要 波段， 也是观 测早期 遥远天 体的重 要波段 (由 于遥远 的天体 有较大 
的 多普勒 频移， 红外波 段的辐 射会以 THz 的形式 出现； 以及 星际尘 埃被加 热产生 
太 赫兹辐 射)。 同时， 由于 星际介 质遮挡 较弱， 它也 是研究 尘埃云 和分子 云内部 (深 
处) 星 际介质 和恒星 物理状 态的重 要波段 M。 与光学 的中、 近红 外波段 相比， 它具 
有穿 透星际 尘埃的 能力； 与 微波毫 米波段 相比， 则具 有更高 空间分 辨率。 因此 ，太 
赫兹波 段的天 文观测 研究在 天体物 理及宇 宙学研 究中具 有不可 替代的 作用。 实际 
上， 从 20 世纪 90 年代末 以来， 国 际上太 赫兹频 段的一 系列重 要发现 已冲击 了天体 
物 理各个 层次的 研究， 如利用 宇宙背 景辐射 场分布 精确测 量宇宙 学参数 [3] 和 
SCUBA(Submillimetre  Common-User  Bolometer  Array  亚毫米 波段通 用热辐 射探测 
器 阵列) 星系 的发现 [4] (这些 最原始 的星系 在哈勃 空间望 远镜深 场内竟 没有光 学对应 
体) 等一 系列重 大科学 突破。 因此， 太 赫兹天 文学研 究对于 理解宇 宙状态 和演化 (早 
期宇宙 演化、 恒星 和星系 形成、 行星 及行星 系统形 成等) 具有非 常重要 的意义 ，成 
为现 代天体 物理的 前沿研 究领域 之一。 

与其他 波段的 观测研 究类似 ，太 赫兹 波段天 文观测 研究极 大地依 赖于探 测器技 
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术。 探 测器一 般分成 相干和 非相干 两类， 前者 可同时 检测信 号幅度 和相位 (主 要用 
于 分子谱 线等高 频率分 辨率观 测)， 后者仅 检测信 号幅度 (一般 用于尘 埃连续 谱等低 
频率分 辨率的 光谱观 测)。 与 半导体 探测器 相比， 太赫 兹超导 探测器 除了有 超高灵 
敏 度的优 点外， 还有平 面工艺 制备、 易发 展多像 元阵、 本 振信号 功率需 求低、 高动 
态范 围和更 快响应 时间等 优点。 目前， 太赫兹 超导相 干探测 器主要 有超导 隧道结 
(superconductor- insulator-superconductor,  SIS) 混 频器 [5] 和超导 热电子 (hot-electron 
bolometer,  HEB) 混频器 [6] 两种， 前 者主要 应用于 ITHz 以下 频段， 后者 多用于 ITHz 
以上 频段。 太赫 兹超导 非相干 探测器 主要有 H 种： 超导 隧道结 探测器 
(superconducting  tunnel  junction,  STJ)[7]、 超导电 感探测 器 (kinetic  inductance  detector, 
KID)[8] 和超 导相变 边缘结 探测器 (transition  edge  sensor,  TES)[9]0 超导  STJ  和  KID 
探测 器基于 高能光 子激发 准粒子 的光电 效应， 属于非 平衡态 响应， 而超导 TES 探 
测 器基于 高能光 子加热 超导薄 膜的热 效应， 属于 近平衡 响应。 

近 年来， 基于 低温超 导器件 的太赫 兹探测 技术得 到飞速 发展， 在 天体物 理和宇 
宙 学观测 研究中 正发挥 越来越 重要的 作用。 但是， 太赫 兹超导 探测器 在以下 三个主 
要方面 仍有待 突破： 灵 敏度、 大规 模阵列 (像元 数)、 频率 上限。 在太 赫兹超 导相干 
探测器 方面， 探测 灵敏度 距离量 子极限 (海 森堡不 确定性 原理决 定的最 小噪声 ，每 
100GHz 约为 2.4K) 仍有 较大改 善空间 ，特别 是在太 赫兹的 高频段 (参 见图 1)。 另外， 
探测器 阵列像 元数仍 未突破 100。 除 了相干 探测技 术本身 复杂性 导致的 困难， 高稳 
定度 太赫兹 信号源 的有限 频率范 围和功 率水平 都是重 要制约 因素。 另外， 超导 SIS 
混频 器的频 率上限 的提高 有赖于 高能隙 (即 高临界 温度) 超 导隧道 结技术 的发展 [1()]。 
这种 技术在 材料和 制备工 艺两方 面都面 临重要 挑战。 超导 HEB 混频 器在瞬 时带宽 
及稳 定性方 面仍需 突破。 在太赫 兹超导 非相干 探测器 方面， 尽 管灵敏 度在物 理上并 
无 限制， 但实际 探测器 的灵敏 度仍未 在太赫 兹全频 段实现 背景噪 声极限 
(background  limited  performance,  BGLP , 参见图 2)。 另外， 探 测器阵 列像元 数仍在 
1K 左右。 要发 展更大 规模阵 列探测 器阵， 适合 超低温 环境下 工作的 读出复 用技术 
将 是重要 挑战。 

太赫兹 超导探 测器中 亟待研 究的关 键问题 及技术 包括： 太赫兹 波在介 观尺度 
(即 载流 子相干 长度与 器件物 理尺寸 可比， 具 有量子 效应) 及 非局部 (non-local) 环境结 
构和 强非线 性超导 器件中 的输运 特性； 超 导探测 器件基 本物理 机制， 包 括电子 -电子 
和电子 -声子 间作用 及弛豫 过程、 非 平衡态 过程、 暗流及 附加噪 声产生 机制、 超导态 - 
正常 态界面 特性、 超 导薄膜 (及 势垒) 特性对 探测器 特性影 响等； 高质量 超导器 件制备 
技术， 满足 如更小 面积、 更高临 界电流 密度、 更 高能隙 电压、 更低暗 电流等 要求； 
大 规模阵 列探测 器集成 技术， 包 括光学 系统微 加工、 多 路读出 复用、 类 CCD 阵列、 
前后端 之间兰 维封装 结构、 后端 系统小 型化以 及制冷 及热耗 散等。 随 着上述 关键问 
题和 技术的 解决， 太赫兹 超导探 测器技 术将实 现新的 飞跃， 并 得到更 广泛的 应用。 
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图 1 太 赫兹超 导相干 探测器 实测灵 敏度总 结及量 子极限 噪声。 
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图 2 太 赫兹频 段地面 及空间 背景极 限灵敏 度计算 结果。 
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The  30  m  Class  Terahertz  Telescopes 


1.  引言 

天文 学观测 已经进 入了全 波段电 磁波的 时代。 太赫兹 (THz， 1  THz  =  1012  Hz) 
波 ，介 于微波 毫米波 和红外 线波段 之间， 频率为 0.3  ~10  THz  (波长 1  mm 至 30  |im)0 
这 个波段 包含了 来自宇 宙非常 丰富的 信息， 对我们 研究星 系中的 冷气体 (进 而研究 
恒星 和行星 形成) 以及 探测最 早期、 最远的 星系等 方面具 有非常 重要的 意义。 然而 
因 为技术 条件和 观测环 境条件 的双重 限制， 迄今 为止， 在这个 波段所 进行的 天文探 
索相对 甚少， 也因 此常被 称为天 文观测 中最后 一个尚 未充分 开发的 波段。 

太 赫兹射 电望远 镜是进 行太赫 兹波段 天文观 测的基 本设备 。衡量 望远镜 性能的 
几个重 要指标 包括灵 敏度、 分 辨率、 成像速 度等。 天 线口径 越大， 则 可以收 集越多 
的 电磁波 能量， 意味 着可以 “ 看到” 更远、 更 微弱的 天体。 口径 越大、 工作 频率越 
高， 则反映 分辨率 指标的 天线波 束宽度 越窄， 意味 着可以 “看” 得更 清晰。 成像速 
度与望 远镜的 探测器 有关， 但主要 取决于 视场。 相比分 辨率更 高的干 涉设备 (由两 
个 以上望 远镜构 成)， 单天 线望远 镜在实 现大视 场和高 的成像 速度方 面有不 可替代 
的明显 优势。 大接 收面积 天线对 在同一 个设备 上获得 高的灵 敏度、 分 辨率以 及高的 
成 像速度 等指标 都非常 必要， 因 而一直 是人们 追求的 目标。 

自 20 世纪 80 年代末 以来， 一 些可工 作到太 赫兹低 频段的 10m 级望远 镜陆续 
投入 使用， 例如， CSO  (Caltech  Submillimeter  Observatory)  10.4m、 JCMT  (James  Clerk 
Maxwell  Telescope)  15m、 APEX  (Atacama  Pathfinder  Experiment )  12m ⑴、 South  Pole 
Telescope  (SPT)  10m  等 望远镜 [2]， 以及建 设中的  ALMA  (Atacama  Large  Millimeter/ 
submillimeter  Array) 大型 干涉阵 (主 要由五 十多架 12m 天线 组成) 等地 面设备 。在空 
间， 口径 最大的 Herschel  3.5m 空间 望远镜 也已于 2009 年 5 月发射 升空。 与 毫米波 
望远 镜达到 100 米口径 的状况 相比， 到目前 为止， 地基 太赫兹 望远镜 口径还 没有超 
过 15m， 工 作频率 也只到 1.5  THz[3]0 主 要的难 题是如 何突破 大口径 精密天 线的科 
学工程 极限。 30m 级 太赫兹 望远镜 将有比 现有的 太赫兹 望远镜 至少翻 两番的 集光面 
积和 接收灵 敏度， 也 是目前 技术发 展条件 下在不 久的将 来可能 实现的 目标。 

2.  30m 级太赫 兹望远 镜天线 的难点 

天 线的功 能是定 向收集 电磁波 能量， 并 有效地 汇聚到 探测器 。图 1 是一 种典型 
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的 10m 级太 赫兹望 远镜天 线实物 照片。 衡量望 远镜性 能的主 要指标 还有天 线效率 
和 指向精 度等。 为了高 效率地 汇聚电 磁波， 一般 要求天 线反射 面偏离 其理想 面形的 
均方根 (RMS) 误差小 于工作 波长的 1/20; 工作频 率越高 ，对 反射 面精度 要求也 越高。 
天线在 运行过 程中， 由于 俯仰姿 态和日 照方向 的不断 变化， 将 经受变 化的重 力变形 
和热 变形， 使反射 面和指 向精度 恶化； 天 线口径 越大， 这种 变形也 越大。 


图 1  工作频 率可达 ITHz 的 ALMA  12m 天线， 图 片来自 NRAO  Image  Gallery。 

(1) 材 料和工 艺方法 

研究 表明， 运行中 导致反 射面精 度恶化 的主要 因素是 背架的 重力及 热变形 ，其 
次是反 射面板 本身的 变形。 使用重 量轻、 热胀系 数小、 强度高 的材料 制造天 线背架 
和 反射面 是减小 天线变 形的有 效途径 。早 期的射 电望远 镜一般 都采用 钢或铝 质结构 
背架 和铝反 射面。 碳 纤维加 强塑料 (CFRP) 的发 明为建 造大口 径太赫 兹天线 创造了 
条件， 目 前的太 赫兹望 远镜普 遍采用 CFRP 结构 背架。 天线的 主反射 镜一般 都由许 
多 1 〜 2m 尺度的 单块面 板拼接 而成， 单 块面板 由反射 面和支 撑骨架 组成。 射 电望远 
镜的 反射面 一般采 用铝、 镍等 金属， 或采用 CFRP  + 铝 反射膜 制造， 这些材 料不易 
进 行研磨 ，因而 面型精 度主要 靠电铸 或其他 工艺一 次成型 保证。 采用上 述制造 方法， 
目前单 块面板 的最好 面形精 度可达 7|im 左右， 主反射 镜整体 精度达 15)im 左右。 
Herschel 空间 望远镜 的主反 射镜采 用易于 研磨的 碳化硅 (SiC) 材 料制造 ，实现 了优于 
6|im 的整体 精度， 但制 造成本 很高。 单块面 板结构 有多种 形式， 例如， 薄铝板 + 铝 
蜂窝 (JCMT， CSO)、 CFRP 薄板 + 铝蜂 T、 电铸 镍薄板 + 铝蜂窝 (ALMA 欧洲 天线) 三 
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明治结 构等。 

我们 期待性 能更好 的新材 料以及 面板制 造新工 艺和新 方法， 来建 造口径 更大、 
性能 更好、 制造成 本相对 较低的 太赫兹 望远镜 天线。 

(2)  自 适应面 形控制 

对 30m 级 太赫兹 望远镜 来说， 即 使采用 CFRP 制造 天线背 架甚至 面板， 仍然 
无法保 证天线 在运行 过程中 的面形 精度。 自 适应面 形控制 技术， 由面 形实时 测量单 
元检 测面形 变化， 控 制器通 过促动 器实时 地调整 每一块 面板， 修正因 重力及 热变形 
引起的 反射面 误差， 是提 高面形 精度的 最有效 方法。 部分 大口径 毫米波 望远镜 (如 
美 国绿岸 望远镜 GBT  100m、 即 将建成 的大型 毫米波 望远镜 LMT  50m 等)、 太赫兹 
望远镜 (如 JCMT  15m、 CSO  10.4m) 以 及大型 拼接镜 面光学 望远镜 (如 美国的 Keck 
和 中国的 LAMOST 望远 镜等) 已 经 应用了 主动面 形控制 甚至自 适 应面形 控制。 

目前 ，射 电望远 镜面形 主动控 制基本 还停留 在依据 天线有 限元仿 真模型 预计不 
同工况 下反射 面面形 误差， 并进行 修正的 开环主 动控制 阶段。 主要原 因是尚 未实现 
反射面 的高精 度实时 测量。 一 方面， 射电 望远镜 天线使 用的传 统测量 方法， 如全息 
测 量法、 照相测 量法、 激 光测量 法等， 难以 实现在 线实时 测量， 或测 量精度 仍未能 
达到 要求； 另一 方面， 光学 反射面 常用测 量方法 ，如 Shack-Hartmann 法， 在射电 
望远镜 上难以 实现。 实时 在线面 形测量 是自适 应面形 控制的 难点。 

(3)  指 向精度 

当天 线口径 变大、 工作频 率提高 以后， 天线 的指向 精度成 为另一 个必须 克服的 
难题。 对一个 工作在 1.5  THz 频段的 30m 太赫兹 望远镜 来说， 其 波束宽 度仅有 1.7 
角秒。 因此， 这 种望远 镜的指 向精度 要求必 须达到 0.3 角秒 左右， 与 光学望 远镜无 
异， 况 且太赫 兹望远 镜在白 天也要 工作， 温度 变形影 响更为 突出。 这 样高的 指向精 
度 对天线 因重力 变形、 热变 形和风 压变形 引起的 指向偏 差修正 、大转 动惯量 精确控 
制等 提出了 一 '系列 挑战。 

另外， 太 赫兹望 远镜在 超高灵 敏度、 大规模 像素集 成的非 相干接 收机和 超高灵 
敏度、 超 宽带、 大规 模波束 的相干 接收机 等方面 也有一 系列难 题亟待 解决。 

3. 前景 

我们 知道， 地球 大气对 来自宇 宙的太 赫兹波 有很强 的衰减 作用， 因而太 赫兹天 
文 观测必 须在高 海拔、 干 燥寒冷 的地面 台址或 在大气 层外的 太空中 进行。 随 着智利 
Atacama 高原、 南极 (尤其 是冰穹 A) 等优 秀观测 台址的 发现和 利用， 在地面 进行太 
赫 兹全频 段观测 的条件 已逐渐 成熟。 

美国、 欧洲 都开始 进行了  30m 级太赫 兹望远 镜的预 研究。 加州理 工大学 、芝 
加哥大 学等单 位联合 提出了  25m 太赫兹 望远镜 CCAT 计划 [4]， 并开 展了前 期预研 
究。 这些 预研究 显示， 借 鉴光学 望远镜 的拼接 镜面边 缘检测 技术及 Shack-Hartmann 
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面 形测量 技术、 闭环主 动面形 控制、 工作频 率可达 1.5THZ 的 30m 级 太赫兹 望远镜 
在 不久的 未来将 会成为 现实。 我 们应该 看到， 这些 预研究 还只是 30m 级太 赫兹望 
远镜的 开始， 望 远镜工 作频率 还将向 太赫兹 高频段 推进， 也 会向更 大口径 发展。 
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The  Difficulty  in  Submillimeter  Ground-based  Astronomical 

Observations 

我 们的宇 宙正沐 浴在大 爆炸后 早期高 温宇宙 的残余 辐射中 ，而亚 毫米波 及毫米 
波光 子携带 了宇宙 中大多 数辐射 能量。 银 河系中 40% 的光子 辐射也 是在亚 毫米波 
和 毫米波 段的。 因此， 对亚毫 米波段 宇宙背 景福射 频谱和 空间分 布特性 的精密 测量， 
是 当代宇 宙学的 重大实 测课题 之一。 以此 为最重 要科学 目标的 PLANCK 天 文卫星 
已于 2009 年 5 月 14 日发射 上天， 它观测 的主要 频段就 是亚毫 米波。 另 一方面 ，冷 
而 密的星 际气体 和尘埃 的热辐 射谱的 峰值及 其辐射 能量， 往 往也集 中在亚 毫米波 
段， 在这些 波段上 的观测 将为研 究恒星 的形成 与演化 提供十 分重要 的信息 ，与 
Planck 天 文卫星 一箭双 星同时 升空的 Herschel 天 文卫星 即是工 作在亚 毫米波 / 远红 
外波段 以恒星 形成等 研究为 科学目 标的， 因此亚 毫米波 段对于 探测宇 宙是极 为关键 
且 极为重 要的。 但至今 为止， 世界上 地基亚 毫米波 望远镜 相比于 光学、 红外 及射电 
望远镜 却极为 稀少， 地 基亚毫 米波天 文台更 是屈指 可数， 这 是为什 么呢？ 

在回答 这一问 题前， 先 简单介 绍亚毫 米波及 其在天 文学中 的应用 发展。 按电磁 
波波段 区分， 亚毫 米波段 (波 长约为 0.35  ~  1mm， 即 300  GHz 至 ITHz) 是介 于光学 
红 外与射 电之间 的一个 波段。 光学 波段的 天文观 测自从 1609 年伽利 略发明 光学天 
文望远 镜算起 历史最 为悠久 。而 20 世纪 50 年代才 开始建 造了小 型的毫 米波望 远镜， 
20 世纪 60 年代 后期， 从毫 米波向 短波方 向和从 红外波 段向长 波方向 的技术 发展方 
使天 文观测 进入了 亚毫米 波段。 

而 在天文 研究上 ，继 20 世纪 60 年代 发现星 际羟基 (OH)、 水 (H20)、 氨 (NH3) 
和甲醛 (CH20) 分 子后， 分 子天文 学的发 展突飞 猛进。 理论 计算表 明分子 量小于 40 
的 较轻分 子的低 J 值 (J 是 与能级 有关的 转动量 子数) 的纯转 动跃迁 和较重 分子高 J 
值的跃 迁主要 落在亚 毫米波 / 毫米 波段。 在星 际间的 激发条 件下， 有 许多星 际分子 
转 动跃迁 的一系 列谱线 的强度 峰值也 落在亚 毫米波 段上。 直到 1977 年天文 学家才 
在 猎户座 KL 源 核中观 测到一 氧化碳 (CO) 分子的 J 为 3 - >2( 即从 J=  3 跃迁到 J=  2) 
波长为 0.87 毫米 的谱线 [1]， 这标 志着天 文学开 始进入 亚毫米 波研究 领域。 

亚毫 米波天 文观测 的成果 只是在 20 世纪 90 年 代以来 才逐渐 增多的 ，但 相比较 
其 他波段 的科研 成果， 其 数量上 还是很 少的。 究其 原因， 亚毫 米波望 远镜及 天文台 
很少 是重要 的因素 之一。 因为 亚毫米 波望远 镜及其 接收设 备研制 技术难 度极大 ，以 
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前的研 制技术 水平远 未达到 所要求 的水准 。其次 是世界 范围内 能达到 亚毫米 波观测 
条 件的台 址十分 稀少。 

首先谈 谈亚毫 米波望 远镜本 身的技 术特点 。亚 毫米 波望远 镜由于 工作波 长远小 
于 其他射 电望远 镜工作 波长， 因此所 要求的 反射面 精度就 很高。 亚毫 米波望 远镜天 
线绝大 多数是 单个抛 物反射 面类型 (图 1), 反射面 偏离最 佳吻合 抛物面 的公差 (均方 
根值 0 与 天线最 短工作 波长可 以取为 4^2  20^7, 所以 要观测 亚毫米 波段， 一般面 
板 精度在 10 〜 20pm。 对于拼 接面板 而言， 还要 通过较 复杂的 全息测 量方法 检测其 
面 形精度 ，即 通过测 量复数 平面内 天线辐 射的振 幅和相 位来求 出天线 口径场 的振幅 
和相位 分布， 从 而了解 天线表 面面形 偏离抛 物面的 情况， 直到 调整达 到观测 亚毫米 
波所需 的面板 精度。 亚毫 米波望 远镜面 板的精 调是一 项难度 较大的 工作。 


图 1 左图： K0SMA 亚毫米 波望远 镜的主 镜面及 副镜； 

右图： K0SMA 亚 毫米波 望远镜 背架及 安装在 奈氏焦 点上的 接收机 系统。 


亚毫 米波望 远镜还 有许多 不同于 其他射 电望远 镜的、 技 术要求 很高的 特殊结 
构， 包括 稳定的 不受温 度影响 的背架 结构、 稳定 的指向 和跟踪 性能、 口径较 小易于 
实现波 束摆动 的副反 射面等 [2]。 由于这 些特殊 结构， 使 得亚毫 米波望 远镜的 设计和 
制造要 求远高 于其他 射电望 远镜。 目 前全世 界只有 VERTEX 和 Mitsubishi 等少数 
几家公 司能够 制造高 质量的 亚毫米 波天线 面板。 这是亚 毫米波 望远镜 及天文 台稀少 
的原因 之一。 
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其次， 亚毫 米波望 远镜的 接收机 等器件 的研制 也是高 难度的 工作。 射 电望远 
镜 的接收 机是测 量天体 谱能量 密度的 仪器。 为 了接收 极其微 弱而又 复杂多 变的天 
体 亚毫米 波辐射 信号， 灵敏 度极高 的接收 机系统 是必要 的设备 (图 1)。 任何 测量设 
备都 有它灵 敏度的 极限， 灵敏 度极限 依赖于 接收机 参数。 由 于任何 接收机 都发射 
热 噪声， 所以 当没有 任何输 入信号 源与接 收机相 连时， 仍然 能观测 到输出 信号。 
接收 机内部 的热噪 声伴着 外部信 号而被 放大， 并 且无法 与外部 信号区 分开来 。所 
以理 想的接 收机应 是不产 生任何 内部噪 声的， 它可以 通过同 时连接 外来噪 声源和 
虚拟的 模拟接 收机噪 声的源 来实现 [3]。 目 前在亚 毫米波 频段， 超 导外差 接收机 (SIS 
heterodyne  receiver) 是 目前主 流接收 设备。 超导 SIS 混 频技术 是新兴 的低噪 声检测 
技术。 其卓越 的低噪 声性能 已使其 成为亚 毫米波 频段灵 敏度最 高的谱 线接收 设备， 
为 了降低 噪声， SIS 混 频器通 常要被 制冷到 3 〜 5  K 温度 [4]。 目 前国际 上能够 做出高 
质量 的亚毫 米波天 文接收 机的实 验室并 不多， 这是亚 毫米波 望远镜 及天文 台稀少 
的原因 之二。 

此外， 地基亚 毫米波 天文台 台址比 一般射 电天文 台有更 严格的 要求。 地 球大气 
特 别是氧 和水汽 等分子 吸收对 亚毫米 波天文 观测是 有很大 影响的 ，地 面亚毫 米波天 
文观测 是在波 长约为 0.86、 0.74、 0.65、 0.45、 0.36mm 的地球 大气窗 口中进 行的。 
氧气含 量在同 一地区 近似不 随时间 改变， 而窗口 的透明 度或吸 收随地 球对流 层水汽 
含 量而异 ，一般 具有线 性关系 。水汽 含量随 空间和 时间的 起伏， 会使大 气产生 折射、 
吸收和 辐射的 起伏， 从而使 亚毫米 波望远 镜的观 测受到 影响。 水汽含 量增大 不仅吸 
收 电波， 还会产 生噪声 辐射， 大气 吸收和 噪声辐 射是随 频率增 大而增 加的， 这会使 
亚毫 米波望 远镜观 测的信 噪比明 显下降 [5]。 这 也是为 什么本 文开头 提到的 Planck 
和 Herschel 望远 镜要发 射上天 的原因 之一。 当然， 亚 毫米波 天文卫 星的造 价及运 
行费是 极为昂 贵的， 而且 寿命也 很短， 相比较 而言， 地 基亚毫 米波天 文台由 于造价 
相 对较低 并且运 行寿命 更长， 当 今还仍 然是更 实惠的 选择。 

在 地基亚 毫米波 台址选 择时， 大气可 沉降水 (PWV) 是标定 一 ■个台 址是否 适于亚 
毫米 波观测 的重要 指标。 PWV 定 义为单 位区域 内从地 面到大 气顶端 的一个 垂直柱 
体内的 水汽都 凝结成 水而沉 降到地 面上的 高度， 单位 以毫米 表示。 亚 毫米波 天文台 
主要 要求台 址上空 大气中 水汽含 量小而 稳定， 一般 认为大 气中水 汽含量 经常在 1 
毫米以 下是亚 毫米波 天文台 的必要 条件。 因为 大气中 水汽密 度随高 度按指 数律递 
减， 所 以亚毫 米波天 文台一 般应设 在海拔 4  000 米 以上。 在世 界上， 海 拔又高 、每 
年 低水汽 和低云 量的天 数又多 的台址 非常少 ，这 是地基 亚毫米 波望远 镜及天 文台稀 
少的 原因之 三。. 

纵观全 世界至 今公认 的好的 地基亚 毫米波 天文台 址只有 三处， 美国 夏威夷 
Mauna  Kea 山、 北 智利的 Atacama 高原 (图 2) 以及 南极。 绝大 部分亚 毫米波 望远镜 
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也分 布在这 几个台 址上。 中 国青藏 高原也 可能有 潜在的 优良的 亚毫米 波天文 台址。 
作为第 一步， 中国与 德国合 作将在 2010 年把目 前位于 瑞士阿 尔卑斯 山海拔 3200m 
Gornergrat 的 K0SMA 亚 毫米波 望远镜 改造并 拆移至 中国西 藏海拔 4300m 的羊八 
井， 这将 是中国 第一架 可用于 常规天 文观测 的亚毫 米波望 远镜， 也将 是目前 北半球 
台址海 拔最尚 的亚晕 米波望 远镜。 


图 2 上图： 世界 上最好 的亚毫 米波天 文台址 之一： 北 智利的 Atacama 高原 
(海拔 5000 米）； 下图： 未 来建在 Atacama 的 ALMA 亚毫 米波天 线阵示 意图。 

(以上 两图片 来源于 ALMA  website) 

中 国天文 学家也 将目光 瞄准了 南极的 最高点 Dome  A , 台 址水汽 的初步 测量结 
果显示 Dome  A 是一个 极好的 亚毫米 波天文 台址， 不久的 将来， 中国 天文学 家也很 
可 能 在南极 Dome  A 建设新 一代的 Terahertz 望 远镜。 
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批 量大口 径 离轴非 球面镜 面磨制 

The  Mass  Production  of  Large  Off-axial  Aspheric  Optical  Mirrors 

批 量大口 径 离轴非 球面镜 面磨制 问题 是为适 应大口 径天文 望远镜 特别是 30m 
及以上 极大口 径光学 / 红外 波段 天文望 远镜研 制需要 而提出 来的。 

天文望 远镜问 世后， 一直 以透射 和反射 形式相 互并存 发展。 400 年来， 在 口径大 
型 化的历 程上， 结构 形式经 受过多 种因素 限制， 其 中最主 要的是 镜子材 料的尺 寸做不 
大。 如 透射式 望远镜 至今只 能做到 lm 多， 而反射 式望远 镜中单 块镜面 最大口 径也受 
限于 8m。 20 世 纪末， 10m  口 径的反 射式拼 接镜面 进入研 制应用 阶段， 镜面拼 接方法 
解决 了望远 镜口径 做大所 面临的 一系列 问题， 包括： 镜面 材料浇 注尺度 限制、 镜面热 
变形、 镜 面自重 变形、 镜 面反射 膜镀制 设备、 镜面 运输环 节等， 从 而为天 文光学 / 红外 
望远镜 的口径 进一步 增大到 30m 以上， 甚至 100m 提供了 可能。 为了适 应天文 学快速 
发展的 需求， 世界各 国和地 区随即 提出了  30〜100m 望远镜 计划， 进入 21 世纪后 ，美 
国和欧 洲相继 开始立 项研制 30m 级的 极大口 径光学 / 红外望 远镜。 

由 于大口 径光学 望远镜 的镜面 大多采 用反射 非球面 形式， 其 中需要 拼接的 镜面通 
常为 主镜， 大小 与望远 镜入瞳 相当， 因 此拼接 子镜的 面形为 离轴非 球面。 迄今 为止已 
竣工的 10m 拼镜 面光学 / 红外望 远镜有 5 架， 包括 美国的 KECK-K  KECK-II 和 HET, 
西 班牙的 GTC, 南非的 SALT。 我国自 主创新 并成功 研制的 LAM0ST[1] 则包含 有两块 
大 口径拼 接镜面 (6.67mx6.05m 和 5.72mx4.4m)。 上 述拼镜 面望远 镜中有 4 架涉 及离轴 
非球面 子镜。 除开 LAM0ST 的 5.72mx4.4m 的非球 面是通 过子镜 面形实 时变形 获得以 
外， 另外 3 架， 即 KECK-I、 KECK-II 和 GTC， 其 10m 主镜， 均由 对角线 1.8m 左右 
的 36 块正 六边形 离轴子 镜拼接 而成。 

研制中 的美国 30m 望远镜 TMT[2,3](The  Thirty  Meter  Telescope) 的 主镜由 492 块 
对 角线长 1.44m 的 正六角 形子镜 组成。 欧洲 42m 望远镜 E-ELT[4](The  European 
Extremely  Large  Telescope) 由外 形轮廓 尺寸与 TMT 相 近的近 1 千 块子镜 组成， 有效 
集光面 积接近 TMT 的 2 倍。 采用正 六边形 子镜拼 接时， 子镜种 类为其 总数的 六分之 
一。 我国 提出的 30m  望远镜  CFGT[5’6](Chinese  Future  Giant  Telescope) 采用了 扇形子 
镜 拼接的 方案， 子镜种 类只要 十多种 。图 1 给出 了正六 边形和 扇形两 种不同 排列方 
式的拼 接镜示 意图。 

现阶段 30m 拼 镜面的 子镜采 用了与 10m 级拼镜 面子镜 同等大 小尺寸 ，均为 1 〜 2m。 
当望远 镜通光 口径增 加时， 子镜 总数量 按集光 面积， 也即 口径平 方增加 。以 TMT 
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为例， 通光 口径为 KECK 的 3 倍， 面积为 9 倍， 子 镜多达 492 块， 包含 82 种不同 
面形的 子镜， 远 远多于 KECK 子镜的 数量和 种类。 从工 程需求 考虑， 如果 为每一 
形式的 子镜准 备一块 备份， KECK 只 要多做 6 块 ，而 TMT 则需 要多做 82 块。 因此， 
极大口 径光学 / 红外望 远镜主 镜磨制 的 工程量 及复杂 程度非 常大， 批 量大口 径 (1 〜 2m 
口径) 离 轴非球 面子镜 的磨制 就成为 一个突 出的新 课题。 


图 1 正 六边形 和扇形 子镜排 列形式 的拼接 主镜示 意图。 

因 为离轴 非球面 镜不具 备轴对 称性， 磨制过 程比轴 对称非 球面更 复杂， 最简单 
的制作 方法是 从参数 匹配、 口径较 大的轴 对称非 球面上 截取。 对于极 大口径 望远镜 
所涉及 的离轴 非球面 子镜， 这 种方法 没有实 际应用 价值。 因此， 离轴 非球面 直接磨 
制是大 口径天 文光学 望远镜 研制必 走之路 。目前 用于直 接磨制 离轴非 球面镜 的方法 
主要是 依靠数 控磨镜 机等技 术做局 部研磨 和抛光 。虽然 数控技 术能实 现表面 高精度 
加工 要求， 但效率 偏低， 时 间进度 方面不 能适应 大批量 高精度 的磨制 任务。 

针对 批量离 轴非球 面磨制 问题， 美国 在研制 KECK 望远 镜时， 首先提 出并采 
用了 镜面预 应力变 形磨制 和离子 束修琢 相结合 的方法 [7, 8]， 面 形精度 达到了 均方值 
20nm。 该 方法预 先依据 弹性力 学计算 结果， 给镜坯 施加外 力矩， 形 成一个 与所需 
离 轴非球 面形状 相反的 变形， 在保持 变形状 态下， 将镜 面磨制 抛光成 球面， 撤去外 
力后， 获得所 需要的 离轴非 球面。 由于磨 制过程 的作用 对象由 非球面 变成了 球面， 
磨 制时可 以使用 大口径 工具， 效率得 到极大 提高。 尽管 如此， 磨制速 度离极 大口径 
望远 镜建设 周期需 求仍然 有很大 差距。 单架 KECK 主镜的 36 块子 镜研制 化了约 3 
年 时间， 而 GTC 望 远镜研 制时， 连 同工艺 准备， 共 花费了  6 年 时间。 据估计 ，该 
方法每 年的研 制能力 也不过 20 多块 [9]。 因此， 要应对 批量大 口径离 轴非球 面镜面 
磨制， 现 有工艺 还有待 改进。 比较 有前景 的方法 有环抛 机与预 应力抛 光相结 合的方 
法、 非球面 的高精 度复制 方法等 [1()]， 相关的 技术都 在研究 之中。 

批量 大口径 离轴非 球面的 磨制还 必须解 决其高 精度检 测问题 。因 为检测 光路很 
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长， 为了 保证纳 米量级 的面形 精度， 需要 避免检 测光路 中的气 流扰动 影响； 因为有 
多 种子镜 形式， 需 要有多 套检测 装置， 必 须保证 与每一 种子镜 配套的 检测装 置高度 
协调一 致到主 镜整体 参数要 求下； 因为 研制周 期长达 数年， 测 试装置 及环境 必须在 
整个 研制周 期内长 期稳定 可靠。 

高效高 精度磨 制大口 径离轴 非球面 是当前 极大口 径光学 / 红外望 远镜建 设所面 
临 的关键 问题。 按 照目前 国际上 极大口 径光学 / 红外 望远镜 规划， 30m 望远 镜仅仅 
是未来 60m 或 100m 望 远镜的 一个中 间试验 ，所 述问题 对于未 来计划 无疑将 更加突 
出。 拼接式 望远镜 是否能 成为未 来极大 望远镜 的终极 形式， 或 者拼镜 面形式 将会被 
其他 形式所 取代， 批 量大口 径离轴 非球面 的磨制 将是重 要的决 定因素 之一。 
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南极内 陆极端 条件下 的望远 镜技术 

Telescope  Technology  in  the  Extreme  Conditions  of  Antarctic  Inland 

1. 南 极天文 的历史 和现状 

由 于具有 特殊的 自然条 件和重 要的战 略地位 ，南极 大陆一 直是世 界各国 科研考 
察 的重地 。图 1 显 示了南 极大陆 的水滴 形状和 几个内 陆站点 的位置 (地 图来 自澳大 
利 亚南极 数据中 心)， 其中 美国于 1957 年在 南极点 (South  Pole) 建立考 察站， 在冰穹 
C(Dome  C) 法 国和意 大利于 1997 年 建站， 冰穹 F(Dome  F) 为 日本富 士站， 冰穹 

A(Dome  A) 则由 我国在 2009 年 建立了 中国 第一个 南极 内陆站 - 昆 仑站。 南极广 

袤的内 陆被一 个巨大 的平均 厚度达 2000 米 的冰层 所覆盖 ，在许 多科学 领域如 冰川、 
大气、 天 文等， 具 有极高 的科研 价值。 高 原冰盖 上呈现 出独特 的大气 特征， 具有低 
温、 干燥、 少风等 特点， 在 一些特 定的位 置如内 陆冰穹 A/C 具有极 好的自 由大气 
视 宁度， 同时南 极可以 在极昼 和极夜 期间对 不同的 天体展 开持续 观测， 这些 特征为 
各类 天文望 远镜和 观测设 备提供 了理想 的环境 [1]。 各国 已相继 出台和 实施南 极天文 
望远镜 计划， 如美国 已在南 极点安 装了毫 米波和 太阳望 远镜； 意 大利、 西班 牙和法 
国联 合研制 的口径 0.8 米 的红外 望远镜 也开始 安装； 澳大 利亚则 开展了  2.4 米口径 
的南 极光学 / 红外望 远镜的 预研。 我 国天文 学家于 近年开 始参加 中国南 极内陆 科考， 


冰穹 


冰穹 


图 1 南极部 分内陆 站点。 
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在冰弯 A 安装 了自动 天文观 测站和 中国之 星小望 远镜阵 (CSTAR)， 如图 2 所示 ，初 
步结 果已说 明冰穹 A 地区具 有更干 燥的射 电天文 窗口、 更低 的大气 湍流层 和其他 
优异 的自然 条件， 将 为天文 观测提 供一个 绝佳的 窗口， 为 研究类 地行星 搜寻、 早期 
宇 宙结构 形成和 宇宙暗 物质、 暗能量 等当代 天文学 的重大 问题提 供一个 新机遇 [2]。 


图 2 中 国南 极冰穹 A 自 动 天文观 测站。 


2. 极端条 件下的 南极内 陆望远 镜技术 

虽 然南极 望远镜 具有很 多的优 越性， 然而南 极内陆 自然环 境相当 恶劣。 从技术 
角 度看， 和一般 中纬度 台址的 望远镜 相比， 目前仍 然存在 诸多的 困难； 即便 是和空 
间 望远镜 相比， 南极望 远镜也 有一些 自身独 特的问 题亟待 解决。 南极 的年平 均气温 
为 -25°C， 冰穹 A 的平均 气温为 -58.5°C， 俄 罗斯东 方站曾 测量到 -89.2°C， 这也是 
地 球上测 得的最 低温度 。南 极内陆 的平均 海拔约 2000 多米 ，冰穹 A 更是 达到了  4093 
米， 由 于没有 植被， 大气 压约为 550 百帕 斯卡， 相 当于中 纬度的 5000 米。 低温低 
压， 高寒 缺氧， 远离 人烟， 这样的 环境无 论是对 仪器本 身还是 工作人 员都提 出了很 
大的 挑战。 

(1) 设计与 研制。 天文 望远镜 是精密 的观测 仪器， 结构的 热变形 会直接 导致像 
质的 恶化， 南极 望远镜 的研制 地点和 台址的 温度差 别可达 100丈 左右， 远远 超出了 
一般 望远镜 的容许 范围， 目 前的应 对方案 主要是 选择极 低热膨 胀系数 材料或 设计具 
备 热变形 补偿效 应的特 殊结构 。尽管 南极内 陆的空 气非常 干燥， 但由于 极低的 气温， 
使 得相对 湿度非 常大， 光 学镜面 / 金属表 面容易 结霜， 影 响观测 或导致 望远镜 失效。 
解 决方法 大致有 三种， 在镜面 上镀可 以发热 的导电 膜层； 使用 红外辐 射灯； 或者直 
接 在射电 望远镜 面板的 背面安 装发热 元件， 然而如 何有效 的除雪 化霜， 又不 会导致 
敏感 的镜面 变形， 或破 坏镜面 附近的 视宁度 (mirror  seeing), 仍然是 当前的 一个难 
点。 对于望 远镜的 光学、 机 械结构 和自动 控制各 个部分 来说， 低温低 压的环 境必然 
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对材 料和元 器件选 择提出 更高的 要求， 如低气 压会导 致计算 机硬盘 失效， 也 会显著 
降 低柴油 发动机 的工作 效率等 ，所 有的部 件都需 要经过 严格的 低温和 低压测 试才能 
保证 其性能 [3]。 

(2)  运输与 安装。 和 一般的 望远镜 不同， 南 极望远 镜需要 经过数 万千米 的长途 
运输才 能到达 台址， 这 其中可 能包括 陆地、 海运、 直升 飞机吊 挂和内 陆的雪 地车运 
输， 运输工 具千差 万别， 运输条 件极其 恶劣， 尤以内 陆的雪 地运输 为甚。 目 前的条 
件， 大型设 备只能 放置在 雪橇上 由雪地 车拖载 而行， 途经 各种不 同的雪 面地形 ，振 
动与冲 击影响 严重。 另一 方面， 由于南 极条件 艰苦， 无法 做长期 的现场 安装和 调试， 
只能 将望远 镜集成 为几个 模块， 在现 场简单 组装。 诸多 原因使 得南极 望远镜 的抗震 
运输成 为一个 研究难 题[4]。 天文望 远镜的 安装和 调试通 常需要 较长的 时间， 而对于 
南极 内陆， 根据 度夏或 越冬的 不同， 每 年的可 工作时 间仅有 1 个 月或几 个月， 极昼 
期间也 无法利 用普通 天体测 试望远 镜性能 。望远 镜要求 稳定的 基础保 证其跟 踪指向 
精度， 即望 远镜的 基墩， 通常是 从基岩 上直接 浇注， 并 和外部 的建筑 隔离。 南极内 
陆全部 为冰雪 地面， 厚度 高达几 千米， 怎 样将冰 雪地面 处理成 稳定的 基础， 使得望 
远镜 的沉降 在可以 接受的 范围， 也是 当前南 极望远 镜的一 个研究 难点。 

(3)  运行和 通讯。 由于南 极内陆 的很多 台址还 只是度 夏站， 即只 有南半 球的夏 
天可以 工作， 即 便是越 冬站， 由 于气候 恶劣， 往往也 无法实 时现场 操作。 通 常南极 
望 远镜都 要求能 够远程 控制其 各部分 功能， 如指向 跟踪、 调 焦等， 这 对自动 控制系 
统及其 可靠性 提出了 很高的 要求。 同时， 南极 内陆的 通讯手 段非常 有限， 如 何实现 
海 量天文 观测数 据的传 输与远 程控制 命令的 通讯， 技术上 也有相 当大的 难度， 需要 
专门 的数据 处理技 术和卫 星通讯 技术， 只 有解决 了这一 问题， 南极内 陆望远 镜才能 
正常 的观测 运行， 观测结 果也才 能及时 获得。 

以上 从三个 方面简 要介绍 了目前 南极内 陆望远 镜研制 中的技 术难题 ，在 将来的 
大 型望远 镜的研 制中， 镜面 结霜、 运输安 装和数 据通讯 等问题 将更加 突出。 另一方 
面， 当前 南极内 陆已成 为天文 学研究 的热点 领域， 它以 远远低 于空间 设备的 造价在 
某些方 面接近 或达到 了空间 观测的 条件， 是地球 上最佳 的天文 台址。 正由于 南极望 
远镜巨 大的科 研价值 和应用 前景， 随着科 学技术 的不断 进步和 科学家 的深入 探索， 
这 些问题 也将会 被逐渐 解决。 


参 考文献 

[1]  中国南 极天文 中心. 南极 施密特 望远镜 阵项目 建议书 ，2008. 

[2]  Yang  H,  et  al.  The  PLATO  Dome  A  Site-Testing  Observatory  Instrumentation  and  First  Results 
[J].  PASP,  2009,  121:174-184. 

[3]  Cui  X,  et  al.  Antarctic  Schmidt  Telescopes  (AST3)  for  Dome  A,  Proc.  SPIE,  2008,  7012, 
70122D. 


.  946  .  10000 个科学 难题. 天 文学卷 

[4]  Yuan  X,  et  al.  Chinese  Small  Telescope  ARray  (CSTAR)  for  Antarctic  Dome  A,  Proc.  SPIE, 
2008,  7012,  70124G. 

撰 稿人: 言雪非 

中国科 学院国 家天文 台南京 天文光 学技术 研究所 


可 见光 波段共 相拼接 镜面主 动光学 


•  947  • 


可见光 波段共 相拼接 镜面主 动光学 

Phasing  Segmented  Mirror  Active  Optics  in  the  Visual  Waveband 
1 .引言 

光学 天文望 远镜要 获得好 的成像 质量， 除 了精心 的光学 设计和 磨制出 高精度 
的光学 镜面， 还 要在观 测中实 时维持 高精度 的镜面 面形。 传统 的光学 望远镜 一般采 
用 较小的 镜子的 口径与 厚度比 来得到 足够的 刚度， 减 小重力 变形， 但 是主镜 和望远 
镜 都因此 很重。 1949 年 落成的 Hale 望 远镜， 主 镜口径 5.08 米， 厚度 1 米， 重约 
14.5 吨。 如果 再增大 口径， 望远镜 主镜本 身和支 撑结构 的重力 变形， 以及热 变形使 
维持 高精度 的光学 镜面面 形十分 困难。 为此， 在 数十年 时间里 限制了 望远镜 口径的 
进一步 增加。 20 世纪 70 〜 80 年代 开始发 展起来 的主动 光学技 术使望 远镜的 口径突 
破了  5 〜 6 米 ，在 20 世纪末 21 世纪初 建成了 一大批 8 〜 10 米 级口径 的光学 / 红外 望远 
镜。 其中 Keck 望远 镜发展 的拼接 镜面主 动光学 技术为 研制更 大口径 ，如 30 米或 
30 米以 上口径 的光学 / 红外 望远 镜开辟 了道路 (图 1)。 


图 1 直径 5 米 Hale-10 米 Keck-30 米 TMT 的主 镜变化 趋势。 


主动光 学包括 薄变形 镜面主 动光学 和拼接 镜面主 动光学 。前 者是 通过计 算机控 
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制力促 动器实 时改变 镜面的 形状， 以 实时校 正由于 重力、 温度 造成的 镜面本 身的形 
变对成 像质量 带来的 影响， 也可以 通过精 确控制 镜面的 形状补 偿光学 系统的 像差。 
拼 接镜面 主动光 学是通 过计算 机控制 各个拼 接镜面 的子镜 的位移 促动器 ，实 时校正 
子镜 的位置 (平 移和 倾斜) 误差， 以 校正因 为望远 镜结构 的重力 变形和 热变形 造成的 
子镜 间位置 的相对 移动， 从 而维持 子镜实 时拼接 成一块 大镜面 的精度 要求。 

目 前世界 上已经 建成了  6 架拼接 镜面的 望远镜 ，其 中包括 我国自 主创新 并研制 
的同 时有两 块大口 径拼接 镜面的 大天区 面积多 目标光 纤光谱 望远镜 (英 文简称 
LAMOST)[1]。 但 是至今 为此， 成 功用在 望远镜 上的拼 接镜面 主动光 学仅在 红外波 
段 实现共 相拼接 (即 达到 这个波 段上的 全口径 衍射极 限)， 在可 见光波 段仅仅 实现共 
焦 拼接。 

许多 科学家 、技 术专家 都试图 从理论 与工程 技术上 解决望 远镜上 可见光 波段共 
相的 难题， 但迄今 为止， 人们还 在努力 之中。 

2. 极大望 远镜共 相拼接 的现状 及未解 决的科 学问题 

中国 也早在 1994 至 1998 年， 南京天 文光学 技术研 究所就 在苏定 强院士 的带领 
下， 建成 了室内 拼接镜 面主动 光学实 验系统 [2]， 实现 并保持 (在约 20 分 钟的时 间内) 
口径 220 毫 米可见 光波段 (波长 650 纳米) 共相， 共相精 度达到 1/28(1 为波 长)。 随着 
天 文学对 大望远 镜观测 的更高 集光本 领和更 高分辨 率的迫 切需求 ，极 大望远 镜的研 
制成了 国际上 的热门 课题。 在 我国， 以苏 定强院 士和崔 向群院 士为首 的研究 小组， 
提出了 中国的 30  -  100 米 口径大 型红外 / 光学 望远 镜方案 (Chinese  Future  Giant 
Telescope,  CFGT， 图 2(a))[3], 并开 展了关 键技术 研究。 国 际上有 3 个 口径在 22 〜 42 


⑻ 中国 设计的 30 米 望远镜 CFGT[3] 


图 2 


(b) 美国的 30 米 望远镜 TMT[41 
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图 3 目 前不同 望远镜 配备自 适应光 学的望 远镜衍 射极限 性能。 

与红外 波段甚 至更长 波段的 共相拼 接镜面 主动光 学相比 ，可 见光 波段共 相拼接 
目前 的确有 很大的 困难， 其难点 主要体 现在如 下两个 方面： 

(1) 地 面地球 大气湍 流影响 和当前 自适应 光学技 术的有 限改正 严重影 响了共 
相检测 和校正 。由 于地球 大气湍 流影响 的存在 ，即 使配备 目前最 先进的 自适应 光学， 
地基大 望远镜 也难以 获得可 见光共 相的检 测和校 正精度 。因为 理论上 自适应 光学需 
要与大 气湍流 Fried 常数 rQ 相当的 检测子 孔径和 变形镜 单元， 极大望 远镜的 可见光 
波段 的自适 应光学 系统就 需要能 实时驱 动的成 千上万 的变形 镜单元 和实时 检测气 
流的 波前探 测器， 比如 30 米 口径的 TMT 望远镜 需要约 3 万以 上量级 的变形 单元， 
当 前技术 上不能 实现， 因 此光学 / 红外 极大望 远镜目 前 都仅要 求在红 外实现 拼接共 


米 的极大 望远镜 正在设 计或准 备中， 按照 计划都 将在未 来十年 建成， 包括 美国的 
30m  望远镜 (Thirty  Meter  Telescope,  TMT, 图 2(b))[4]、 巨型 麦哲伦 望远镜 (The  Giant 
Magellan  Telescope  ,  GMT) [5] 和欧洲 的极大 望远镜 （European  Extremely  Large 
Telescope,  E-ELT)[6]0 其中 TMT 和 E-ELT 都采 用拼接 镜面的 主镜， 将 分别由 492 
块 和大约 1000 块 1.45 米的六 角形子 镜拼接 而成。 

从 光学设 计和拼 接镜面 主动光 学原理 上而言 ，共相 拼接镜 面在任 何波段 都是可 
行的： 只 要检测 精度足 够高， 并把 拼接子 镜波面 误差均 方根值 (root  mean  square, 
RMS) 始终维 持在到 1/10 以下， 即对应 相邻子 镜的平 移误差 (piston) 的均 方根值 (RMS) 
小于 1/20; 然 而对于 可见光 波段， 因为 波长相 对红外 更短， 在 工程上 实现则 就有很 
多 困难， 因 为存在 包括地 球大气 湍流、 重力 变形、 热 变形、 风载、 望 远镜跟 踪等在 
内的众 多干扰 因素， Keck 望远镜 和国际 开始研 制的极 大望远 镜都仅 仅实现 或考虑 
将 在红外 / 近红 外实现 共相， 配上 自适应 光学， 可达到 全口径 在红外 波段的 衍射极 
限 (diffraction-limited) 性能， 而在可 见光波 段只能 获得部 分改善 的视宁 度极限 
(seeing-limited) 性能， 如图 3 所示。 
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相。 比如 GMT(rQ  =  14.3 厘米， 500 纳米波 长)， 配备 自适应 光学， 轴 上波前 残差仍 
然有 196 纳米 (自 然 导星自 适 应光学 Natural  Guide  Star  AO,  NGSAO) 、 196 纳米 (激 
光 层析自 适 应光学 Laser  Tomography  AO) 、 121 纳米 (极端 对比自 适 应光学 Extreme 
Contrast  AO)[5]0  TMT 最初出 光设计 要求自 适应光 学像质 轴上波 前误差 RMS 为 187 
纳米， 对于 扩展的 10 秒和 30 秒 视场可 以允许 放松到 191 和 281 纳米 [7]。 E-ELT 在 
配备  Near-Field  Infrared  Adaptive  Optics  System  后合 计波前 误差为  180 纳米 ，而  10 
米 Keck 在配备 NGSAO 之后 全部有 效的波 前误差 也达到 192 纳米 [8]。 

(2) 目前 技术发 展现状 也决定 了望远 镜在可 见光波 段还不 易实现 共相。 可见波 
段 的共相 拼接必 须配备 大批量 的能符 合其衍 射极限 精度的 子镜支 撑机构 、位 移促动 
器补偿 机构、 用于共 相维持 的边缘 位移传 感器、 波前检 测器以 及相关 的高精 度的温 
度变形 补偿、 重 力变形 补偿系 统等， 这使 得整台 望远镜 的精密 机械和 精密仪 器设计 
都会要 求非常 艰巨。 比如 Keck 望远 镜为了 实现在 1.8 微米 共相， Piston 的 理论公 
差 RMS 为 90 纳米 左右， 实际 选择在 50 纳米 [9]; 如果在 可见光 500 纳米波 长上， 
理 论要求 RMS 公差为 25 纳米， 实 际要求 会更高 更难。 空间望 远镜， 尽管 不存在 
地球 大气湍 流影响 问题， 但因 为需要 发射， 口径、 重量 和拼接 子镜的 批量都 较小， 
只要能 有效消 除重力 变化、 昼夜更 迭温度 变化和 温度不 平衡等 影响因 素引入 的波前 
误差， 配合 足够精 度的波 前检测 器件和 子镜调 整执行 器件， 就能 实现可 见光的 共相。 
然 而下一 代空间 望远镜 6.5 米詹 姆士韦 伯空间 望远镜 (James  Webber  Space 
Telescope,  JWST) 望远镜 的观测 波段为 0.6 〜 28 微米， 也 仅仅是 考虑在 近红外 2 微 
米 衍射极 限共相 [1()]。 

3 .可 能的解 决方法 

可见 光波段 共相拼 接镜面 主动光 学的这 个难题 的解决 ，目 前难度 主要在 工程技 
术硬 件技术 方面： 高精度 高稳定 性的边 缘位移 传感器 技术、 高 精度的 主动光 学波前 
探测及 其相关 技术、 可 见光波 段高精 度的自 适应光 学及其 相关技 术等； 因此， 上述 
技 术的发 展刻不 容缓。 此 外如南 极内陆 高原台 址拥有 全球最 好的视 宁度， 放 在南极 
的 大天文 望远镜 甚至可 以和空 间望远 镜一样 ，在 红外波 段有可 能不用 校正大 气湍流 
的 自适应 光学技 术就可 以得到 衍射极 限的像 ，因 此也使 可见光 波段自 适应光 学容易 
实现， 可见光 波段共 相拼接 镜面主 动光学 的实现 也成为 可能。 

随着科 学技术 的不断 发展， 相信， 在 从多条 途径发 展上述 技术基 础上， 会越来 
越 接近实 现望远 镜的可 见光波 段共相 拼接。 

参 考文献 

[1]  Su  D-Q,  Cui  X  Q,  Wang  Y-N,  Yao  Z  Q.  Large  Sky  Area  Multiobject  Fiber  Spectroscopic 
Telescope  (LAMOST)  and  its  key  technology,  Proceedings  of  SPIE  1998,  3352. 


可 见光 波段共 相拼接 镜面主 动光学 


•  951  • 


[2]  Su  D-Q,  Zou  W-Y,  Zhang  Z-C,  Qu  Y-G,  Yang  S-Y.  Experiment  system  of  segmented-mirror 
active  optics,  Proceedings  of  SPIE,  2000,  4003. 

[3]  Su  D-Q,  Wang  Y-N,  Cui  X  Q.  Configuration  for  Chinese  Future  Giant  Telescope,  Ground- 
based  Telescope,  edited  by  Jacobus  M.  Oschmann.  Proc.  of  SPIE  2004,  5489,  429-440. 

[4]  University  of  California.  California  Institute  of  Canadian  Universities  for  Research  In 
Astronomy,  TMT  Observatory  Corporation,  et  al.  TMT  Construction  Proposal,  September  12, 
2007. 

[5]  Carnegie  Institute  of  Washington,  et  al.  Giant  Magellan  Telescope  Conceptual  Design  Review, 
Pasadena,  California,  February  2006,  21-23. 

[6]  Cunningham,  Colin  and  Evans,  Chris,  et  al.  ELT  instrumentation  for  seeing-limited  and 
AO-corrected  observations:  a  comparison,  Proceedings  of  the  SPIE,  2008,  6986,  69860K-69860K-8. 

[7]  Ellerbroek,  Brent,  et  al.  Progress  towards  developing  the  TMT  adaptive  optical  systems  and 
their  components,  Adaptive  Optics  Systems,  Edited  by  Hubin,  Norbert;  Max,  Claire  E.; 
Wizinowich,  Peter  L.,  Proceedings  of  the  SPIE,  2008,  7015,  70150R-70150R-11. 

[8]  Christopher  N,  Richard  D.  Wavefront  Error  Budget  Comparison  between  Keck  NGAO  and 
TMT  NFIRAOS,  KECK  ADAPTIVE  OPTICS  NOTE  629,  December  5,  2008. 

[9]  Chanan,  Gary  A,  et  al.  Phasing  the  mirror  segments  of  the  W.M.  Keck  Telescope,  Proceedings 
of  SPIE,  2199,  622-637,  Advanced  Technology  Optical  Telescopes  V,  Larry  M.  Stepp;  Ed. 

[10]  JWST  Design,  The  key  elements  of  the  Observatory,  http://www.stsci.edu/jwst/overview/ 
design/. 


撰搞 人：张 勇 

中国科 学院国 家天文 台南京 天文光 学技术 研究所 


•  952  • 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


极 大望远 镜的自 适应光 学技术 


Adaptive  Optics  for  Extremely  Large  Telescopes 


1.  引言 

现 代天文 学的发 展需要 研制集 光能力 更强， 分 辨率更 高的极 大口径 望远镜 ，然 
而地 面大望 远镜的 实际分 辨本领 受限于 台址的 视宁度 条件， 由 大气相 干长度 r。 决 
定， 美国 夏威夷 Mauna  Kea 是 公认优 秀天文 台址， 在 可见光 波段也 只有约 10% 的 
时间 ％ 彡 20cm。 自 适应光 学技术 (AO:  adaptive  optics) 则通过 实时检 测被大 气湍流 
扰动的 波前， 计 算机控 制变形 镜进行 实时校 正消除 大气视 宁度的 影响， 实现 大望远 
镜接 近衍射 限的分 辨能力 [1]。 自然引 导星自 适应光 学系统 (NGS  AO:  natural  guide 
star  AO) 利 用被观 测目标 附近的 亮星进 行波前 检测， 由于受 亮星和 等晕角 沐 的 限制， 
天 空覆盖 很小， 通 常低于 1%， 限 制了自 适应光 学系统 的科学 应用； 激光导 星自适 
应光 学系统 (LGS  AO:  laser  guide  star  AO) 发射激 光通过 低空大 气的瑞 利散射 或中间 
钠层的 D2 线谐 振散射 在有限 远高度 产生一 颗人造 导星， 用于大 气湍流 的波前 检测， 
原理 上激光 导星可 以发射 到任何 待观测 目标 的附近 ，从 而极大 地提高 了自适 应光学 
系统的 天空覆 盖率和 实用性 [2]。 

从 1982 年 美国在 夏威夷 附近的 Maui 岛上 ，为 1.6 米望 远镜安 装了世 界上第 
一台 自适应 光学系 统后， 经过二 十几年 的技术 发展， 自 适应光 学系统 几乎成 了所有 
中 / 大望 远镜 的必备 装备， 比如最 具代表 性的应 用于欧 洲南方 天文台 3.6 米 望远镜 
上的  NGS  自 适应光 学系统  ADONIS(adaptive  optics  near  infrared  system) 和 应用于 
3.6 米 CFHT 望远 镜上的 NGS 自 适应光 学系统 PUEO(probing  the  universe  with 
enhanced  optics) ； 应用于  KECK,  Gemini-N,  VLT,  SUBARU  等著名 的大望 远镜上 
的 NGS 和 LGS 自适应 光学系 统等。 这些 自适应 光学系 统的成 功运行 改变了 地基天 
文望远 镜对大 气条件 的过分 依赖， 在小视 场内实 现了近 红外波 段高分 辨成像 和光谱 
观测， 取 得了一 批重要 的科学 成果， 截至 2008 年 发表的 仅基于 LGS-AO 的 科学文 
章 已超过 54 篇[2]。 但是传 统自适 应光学 系统固 有的可 校正视 场角小 和不能 实现用 
于可见 光波段 校正的 难题仍 然存在 。这两 个难题 亦是国 际上自 适应光 学领域 发展的 
前沿 和热点 方向。 

2.  大 视场自 适应光 学系统 

由 于受到 等晕角 的限制 ，一个 引导星 单层共 轭的自 适应光 学系统 的可校 正视场 
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通 常小于 20〃， 在 可见光 波段只 有几个 角秒。 另外， 在 有限高 度处的 单个激 光导星 
因 为不能 全部抽 样待观 测目标 的光线 路径， 产 生了焦 点非等 晕问题 (也叫 圆锥效 
应)， 从而导 致波前 检测的 误差， 降 低校正 效果， 望远镜 的口径 越大， 波长 越短， 
圆锥效 应引入 的波前 误差越 明显。 发射多 颗激光 导星利 用层析 投影法 可以重 构待观 
测目标 沿传播 方向的 三维波 前[3]， 有效减 小圆锥 效应。 目 前利用 多颗引 导星， 大幅 
提高 A0 系统的 可用视 场的几 种方法 如下： 

(1)  多层 共扼自 适应光 学系统 MCAO[4,  5](multi-conjugate  AO), 用两到 三个变 
形 镜分别 与特定 台址测 量出的 两到三 个主要 湍流层 共轭， 可以 将视场 扩大到 V 〜 2，， 
从 而用于 银河系 和河外 星系等 重要科 学项目 的 高分辨 观测。 VLT 上的 MCAO 试验 
系统 MAD 已经 取得了  2' 视场内 20% 〜 40% 的斯特 尔比， 大大提 高了人 们研制 MCAO 
的 信心。 南双子 望远镜 Gemini-S 的 MCAO 预 计将于 2009 年底进 行初光 观测。 

(2)  多 目标自 适应光 学系统 MOAO[6](multi-Object  AO), 发射多 颗激光 导星和 

多个 波前传 感器， 利用多 个变形 镜分别 对大视 场内疏 散的独 立的目 标进行 优化校 
正， 可以进 一步将 AO 的可 用视场 扩展到 5'。 开环 校正是 MOAO 系创 新之处 ，因 
此 变形镜 本身和 系统的 标定校 准非常 重要。 最新 公布的 10 米望 远镜上 R 波段 校正 
的结果 ，在 r<)  =  15cm,  =3.5" 的 情况下 轴上斯 特尔比 20%, 偏轴 25  〃斯 特尔比 15%。 

KECK-II 和 ELT 都已 提出了  MOAO 自适 应光学 系统。 

(3)  近 地层自 适应光 学系统 GLAO[7](ground  layer  AO) , 主 要目标 不是实 现衍射 
限的 像质， 而是 改善视 宁度， 大力 提高仪 器设备 的观测 效率。 等晕角 与大气 湍流层 
的 高度成 反比， 而且 大部分 台址测 量的数 据显示 大气湍 流主要 集中在 近地层 附近， 
GLAO 就 是利用 一个变 形镜与 近地湍 流层共 轭实现 2^20' 的 大视场 校正。 WHT 已 
经成功 开展了  GLAO 的 研究， Gemini-N 和 LBT、 MMT 都 在开展 GLAO 的 研制， 
ELT、 TMT 等下 一代极 大望远 镜项目 也都计 划开展 GLAO 的 研制。 自适应 副镜的 
研 制是目 前发展 GLAO 的关键 技术。 

以上自 适应光 学系统 尚且处 在发展 和试验 阶段， 几个关 键问题 还需要 解决： 

• 高性能 低成本 激光器 的研制 和高质 量激光 导星的 发射； 

• 层 析投影 3 维波 前重构 算法的 完善和 验证， 利 用多颗 引导星 的波前 检测数 
据重 构不同 高度 上的目 标 波前； 

• 动态调 焦系统 及新型 CCD 的 研制， 比如距 离选通 CCD 和 极坐标 CCD 等， 
用于改 善大望 远镜激 光像斑 拉长的 问题； 

• 台 址视宁 度和大 气湍流 强度的 高度分 布轮廓 < 的实时 测量。 

3. 可见光 自适应 光学系 统[1’8] 

与 红外波 段相比 ，可见 光波段 的自适 应光学 系统需 要更高 的校正 频率和 更多的 
校 正单元 ，但 是实现 可见光 波段的 校正可 以大大 提升大 望远镜 和极大 望远镜 的观测 
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能 力和与 空间望 远镜的 竞争力 ，可 以将大 望远镜 在可见 光波段 点源探 测的灵 敏度提 
高若 干倍， 因此也 是自适 应光学 系统的 一个重 要发展 方向。 除 了上述 自适应 光学系 
统要 解决的 关键问 题外， 可见光 AO 系 统还需 要解决 如下几 个关键 问题： 

• 具有 成千上 万个促 动器单 元的大 动程变 形镜的 研制， PALM-3000 自 适应光 
学系统 将使用 3368 个促动 器的变 形镜对 5.1 米的 Hale 望远镜 进行可 见光波 段的校 
正[9]， ELT 需要变 形镜的 促动器 的个数 将超过 105; 

• 新型高 灵敏度 波前传 感器的 研制， 包括高 帧速、 低 噪声、 高量子 效率的 CCD 
的 应用， 低 像差高 透过率 光学系 统的设 计等； 

• 激 光发射 上传光 路自身 的自适 应光学 校正， 降 低发射 系统的 抖动和 大气扰 
动的 影响， 提高 激光束 的面形 质量， 从而提 高波前 检测的 精度， 同时 可降低 对激光 
功率的 要求； 

• 锐化 用于倾 斜校正 的自然 导星， 降低 可用的 参考星 亮度， 提 高大望 远镜光 
学波段 自适 应系统 的天区 覆盖。 
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基于 光干涉 技术的 高精度 高分辨 率成像 

High  Precision,  High  Resolution  Imaging  Based  on  Optical/Infrared 

Interferometry 


1 .引言 

长基线 恒星光 干涉仪 m (又叫 迈克尔 逊型光 干涉仪 )( 图 1) 是将来 自两个 分离的 
望远镜 的光通 过光干 涉合成 起来， 其角分 辨率与 1/5 成 正比， 这里 /I 表示 波长， 5 
表 示两个 分离的 望远镜 之间的 距离， 即基线 长度。 这个 角分辨 率要比 最大的 单口径 
望 远镜的 角分辨 率大许 多倍， 因 为望远 镜的分 辨率与 /1/D 成 正比， 而 Z) 远小于 5, 
这里 D 为望 远镜的 口径。 由 于长基 线恒星 光干涉 仪所具 有的高 角分辨 率特性 ，它 
为天文 观测打 开了一 个全新 的观测 方法。 今天， 长基线 恒星光 干涉技 术已经 成为天 
文观 测的主 流技术 (http://olbin.jpl.nasa.gov)。 


图 1 长基线 恒星光 干涉仪 示意图 [1]。 

图中到 达两个 望远镜 的光束 的外部 延迟为 Dext=B-S  , 

当内 部延迟 DiBt=D,-D2 与外部 延迟相 等时， 产生零 级干涉 条纹。 
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2. 光干 涉成像 


利用长 基线恒 星光干 涉技术 实现天 文目标 的成像 ，在 射电 天文已 经是非 常平常 
的 事了， 比如 VLA(Very  large  array)， 但是 在光学 波段， 天文目 标的干 涉成像 才刚刚 
开始。 

天文目 标的干 涉成像 (图 2) 与传 统望远 镜的成 像是不 同的。 由成 对的望 远镜干 
涉所获 得的干 涉条纹 的振幅 和相位 是目标 亮度的 傅里叶 变化， 其空间 频率是 由干涉 
仪的 基线在 天空的 投影决 定的。 原 则上， 使用多 个成对 的望远 镜和地 球的转 动对不 
同的基 线进行 采样， 对采样 结果进 行傅里 叶逆变 换能够 重构出 目标的 亮度。 但是地 
基 成像， 射电 波段与 光学波 段不同 的是， 快 速的、 毫秒 级的大 气扰动 破坏了 被观测 
条纹的 相位； 射 电干涉 测量五 十年的 实践经 验告诉 我们， 相位 信息对 于图像 重构是 
非常重 要的， 干涉条 纹的相 位信息 记录了 目标 的空间 结构。 


Imaging  with  Michelson  Interferometer 
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图 2  光干 涉成像 7K 意图 (图 来自 文献  Soon-Jo  Chun,  Design,  Implementation  and 
Control  of  a  Sparse  Aperture  Imaging  Satellite)  0 

干 涉仪测 量目标 的空间 傅里叶 变换。 在每 一个基 线方向 上测量 一个仏 v 点， 采 用许多 
不同的 基线方 位填满 平面， 利用图 像重构 技术进 行逆变 换重构 图像。 

应用 于射电 天文、 将三 个望远 镜联合 起来的 闭合相 位技术 [2] (如图 3 所示) 已经成 


Atmospheric  turbulence 


<P(12)=0(12)+e(l)-£(2) 

少 (23)=<H23)+02)-e(3) 
_ 0(31) 哨 31)+£(3)-e(l) 

0>(12)+0(23)+少(31)=少(12)+ 沴 (23)+0(31) 


图 3 闭合相 位原理 示意图 [2]。 

观测到 的可见 度相位 0(奶 等于未 受到大 气扰动 的可见 度相位 我的 与 大气扰 动对第 / 和第 / 望远 
镜引起 的相位 40 和 4/) 的和。 将 三个观 测到的 相位相 加就会 消除大 气扰动 引起的 相位。 
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功用 于光干 涉成像 。自  1996 年  COAST(Cambridge  Optical  Aperture  Synthesis  Telescope) 
第一个 利用闭 合相位 技术实 现了光 干涉成 像外， 至 今已有 六个不 同的干 涉仪成 功的利 
用 相位闭 合技术 实现了 观测。 就成 像能力 而言， 最终的 VLTI(Very  Large  Telescope 
Interferometer) 将是由 6 个 望远镜 组成、 基 线达到 200 米的干 涉阵， 其 空间分 辨率与 
ALMA( Atacama  Large  Millimeter  Array) 相当， 在 2.2 微米比  JWST( James  Webb  Space 
Telescope) 高 50 倍。 目前， 此项 技术被 用于天 文领域 包括搜 索临近 恒星的 伴星、 恒星 
脉动 的直接 测量、 临近 的演化 的恒星 的表面 成像以 及热星 中释放 出来的 氢圆盘 的结构 
研究等 [3]。 

3. 光 干涉成 像的发 展趋势 


目前的 光干涉 成像已 经取得 的观测 成果显 示了光 干涉成 像比全 口径望 远镜成 
像不仅 在角分 辨率， 而 且在精 确成像 (空 间分 辨率) 方 面具有 更大的 优势； 但 是目前 
干涉 阵有限 的望远 镜个数 使得缺 乏足够 的相位 / 振幅 信息， 成 像目标 相对简 单或者 
成像 需要依 靠物理 模型的 建立； 毫无 疑问， 如何 不依靠 模型， 实 现对更 微弱、 更复 
杂 光源的 成像， 将是光 干涉成 像面临 的最大 挑战， 为此 必须提 高干涉 仪的灵 敏度和 
分辨率 [4]， 而现有 的干涉 仪已经 开始着 手解决 这个问 题了。 

射电 干涉成 像告诉 我们， 要得 到好的 成像， 干 涉阵必 须包括 大量的 望远镜 ，当 
前的长 基线光 干涉阵 不超过 6 个望 远镜， 这是 远远不 够的； 如 果要利 用好的 w-v 覆 
盖实 现瞬时 成像， 意 味着更 多的望 远镜、 更多 的基线 和更多 的闭合 相位。 为 了得到 
满意的 u-v 覆盖， 干 涉阵的 结构设 计也是 至关重 要的。 

随着 大口径 望远镜 以及自 适应光 学技术 的应用 (例 如， 现已 应用于 VLTI、 KI 
(keck  interferometer) 上)， 将有可 能大大 提高观 测的灵 敏度。 限制 灵敏度 的另一 个因 
素 是大气 扰动使 得条纹 移动， 限制 了观测 时间， 现有的 干涉仪 普遍使 用了条 纹跟踪 
技术； 为了 提高灵 敏度， 提 高观测 的动态 范围， 提 高极限 星等， 又发 展了参 考相位 
成 像技术 ，用于 对微弱 星体的 观测。 VLTI 上的 PRIMA(Phase-Referenced  Imaging  and 
Micro-Arcsecond) 仪器上 就使用 了这个 技术， 它 将条纹 跟踪的 理论极 限星等 提高了 
5 个 等级， 但是要 使用相 位参考 成像， 必 须在干 涉仪的 前面附 加“双 星结构 (dual  star 
feed)”， 用于 将亮的 参考星 和微弱 的目标 星分离 [5]。 

干涉 仪的角 分辨率 是由最 大基线 和最短 波长决 定的。 为了实 现精确 成像， 干涉 
阵应 该包含 一系列 长度的 基线， 最长 的基线 应该使 得目标 能够被 分辨。 干涉 测量的 
是 可见度 一 一个 量纲为 一的、 介于 0 与 1 之间的 数值。 随着 基线的 增长可 见度降 
低， 干涉 条纹在 短基线 上容易 获得， 要在长 基线上 获得干 涉条纹 相对比 较困难 。当 
前提出 了两种 技术用 于长基 线的测 量：① “波 长步 步为营 (wavelength  bootstrapping)” 
法 —— 在红色 波段探 测条纹 有可能 获得蓝 色波段 的条纹 数据； ② “ 基线步 步为营 
(baseline  bootstrapping)” 法， 观测是 同时在 短基线 A-B、 B-C、 C-D 等 上进行 条纹跟 
踪， 确定短 基线上 的相位 变化， 这些 相位以 各种方 式合成 获得长 基线上 的相位 变化。 
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而“ 基线步 步为营 ”法与 Y 型干 涉阵相 结合很 可能是 下一代 干涉阵 的首选 形式， 每个 
望远 镜可沿 着轨道 运动到 不同的 位置， 形成 不同的 基线长 度以及 干涉阵 结构。 

为了满 足天文 观测的 需要， 科 学家们 已经提 出了建 造基线 长度为 千米级 的干涉 
阵。 光束在 几百米 和几千 米的传 输所引 起的损 失不可 忽视。 在真 空中的 传输只 适用于 
几 百米， 而 对于千 米级的 距离， 衍 射将使 得真空 传输不 仅困难 而且高 成本。 利用 单模、 
保偏光 纤进行 传输在 OHANA(Optical  Hawaiian  Array  for  Nanoradian  Astronomy) 工程 
的几 百米光 程传输 中已经 得到了 证明， 它大 大减少 了光传 输中的 损失。 但是对 于千米 
级的 基线， 光纤的 传输性 能有待 进一步 提高。 有效 的光束 的注入 和萃取 技术、 色散控 
制和校 正技术 以及相 位稳定 技术是 光纤传 输的有 力支撑 [6]。 光纤不 仅用于 光传输 ，对 
于未 来的光 程补偿 也是必 需的。 NPOI、 CHARA、 MROI(Magdalena  Ridge  Observatory 
Interferometer) 以及 OHANA 当前都 在进行 这方面 的实验 研究。 

目前 ，将 同轴光 束合成 器和多 轴光束 合成器 [7] 联合 起来 的多用 途的光 束合成 系统的 
雏 形正在 形成。 多光 束合成 需要同 时合成 多个望 远镜， 需要 用到大 量的光 学元件 。即 
使 是合成 3 个 望远镜 的光束 合成器 (例 如， VLTI 上的 MBER  (Astronomical  Multiple 
BEam  Recombiner)) 就 包含了 大 量的、 高精 度排列 的光学 元件； 若用于 20 个 光束的 
合成， 它的复 杂性是 不切实 际的。 将光 波导、 光束 分光、 光束 耦合集 成在一 个芯片 
上的 集成光 学可能 是唯一 可行的 光束合 成技术 [4] 。这种 光束合 成器正 在以不 同的合 
成方 式被实 验研究 [8]。 

光 干涉具 有较高 的角分 辨率， 但是测 量提供 的并非 是目标 的直接 成像， 因此图 
像重构 技术对 于光干 涉成像 也是非 常重要 。用于 光干涉 成像的 图像重 构法来 自于射 
电 天文， 它 使用可 见度平 方的测 量和闭 合相位 技术。 将 其用于 光干涉 成像， 引起部 
分相位 信息的 丢失和 图像信 噪比的 降低， 不适用 于微弱 目标的 低信噪 比和高 光谱分 
辨率 。因 此需要 开发适 用于光 干涉成 像的图 像重构 软件， 恢复尽 可能多 的相位 信息。 
近 十年， 几 个用于 红外干 涉成像 的图像 重构法 得到了 发展： BSMEM  (BiSpectrum 
Maximum  Entropy  Method) 、 MACIM  (Markov  Chain  Imager) 、 MIRA  (Multi-aperture 
Image  Reconstruction  Algorithm)、 BBM  (Building  Block  Mapping) 等 [9’10]。 

过去 的几十 年表明 ，具 有高分 辨率和 高精度 的光干 涉技术 对于天 文观测 具有独 
特的 作用。 光干涉 的口径 尺寸、 基线 长度、 口径个 数以及 光谱分 辨率都 在不断 增加； 
同 时通过 增大口 径和使 用自适 应光学 技术来 提高灵 敏度， 通过 基线的 步步为 营法、 
条 纹跟踪 技术来 改善长 基线上 的观测 ，数 据约简 和分析 软件能 力的提 高使得 能够从 
条纹数 据中提 取更多 的信息 ，这些 使得我 们能够 在下一 代光干 涉仪上 实现对 更微弱 
的、 更复杂 目标的 成像。 
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太阳 系外类 地行星 直接成 像技术 


Toward  the  Direct  Imaging  of  Earth-like  Exoplanets 


1. 引言 

遥 望夜幕 下浩瀚 星空， 我们 不禁会 提出这 样一个 问题： “人 类在宇 宙中是 否是孤 
立的？  ”自 1995 年探测 到第一 颗围绕 飞马座 51 旋转的 行星以 来[1]， 至今已 通过视 
向速度 法等间 接手段 探测到 400 多颗太 阳系外 行星。 这 表明系 外行星 系统很 可能普 
遍存 在于整 个宇宙 之中。 然而， 由于 视向速 度法的 观测局 限性， 目前， 该方 法只青 
睐于那 些质量 较大、 轨道 较短的 行星， 致使 今天尚 未有类 地行星 发现。 此外， 间接 
探测技 术无法 直接探 测来自 行星的 光子， 因 而不能 确定其 上是否 有生命 存在。 近些 
年来， 对太 阳系外 行星进 行直接 成像已 经引起 了极大 关注。 该 技术有 着重要 的天体 
物理学 意义， 包 括：① 搜寻类 地行星 系统， 对类 地行星 进行光 谱分析 以确认 其可居 
住 环境等 特征， 解 答诸如 该类行 星上是 否存在 生命的 问题； ② 直接成 像技术 将加深 
人类对 系外行 星系统 本质的 理解， 这 对完善 现有行 星系统 演化模 型至关 重要。 

然而， 对系 外行星 进行直 接成像 极具挑 战性。 对类 地行星 而言， 其 主星在 可见光 
波段 辐射光 强是该 行星的 109 倍， 来 自行星 的微弱 光因被 淹没在 恒星的 强衍射 光背景 
下而无 法被探 测到。 Lyot 于 1939 年发 明了第 一台日 冕仪， 采用 一块不 透明焦 面板和 
一个 Lyot 光 瞳用于 遮挡来 自太阳 的 强光。 该仪器 随后被 Watson 等人 改进， 用 于探测 
恒 星周围 的暗弱 天体， 称为星 冕仪。 然而 Malbet 指出， 采用 该系统 即使在 理想情 况下， 
为了有 效压制 来自恒 星的衍 射光， 角 距离不 得小于 6XID{XID 对 应光学 系统的 衍射极 
限 )[2]。 传统遮 挡式星 冕仪系 统的理 论成像 对比度 不高， 且不 能够获 得较高 的角分 辨率， 
不适用 于直接 探测与 恒星距 离较近 的系外 行星。 随后， 涌 现出了 大量基 于光瞳 场强振 
幅调制 的高对 比度成 像星冕 仪系统 [3] ，该系 统理论 上可在 1-4/1/D 角距离 处获得 极高的 
成像对 比度。 新兴 的星冕 仪系统 一改传 统遮挡 方式， 通过 调制光 波在系 统光瞳 平面处 
的 场强， 使得 焦平面 处的点 扩散函 数图像 (PSF) 强 度重新 分布， 最 终在目 标探测 区域内 
获得 极高的 成像对 比度。 尽管 各种技 术理论 上可获 得高达 10_1()的 成像对 比度， 然而截 
至 今日， 即使 是在实 验室中 尚未有 星冕仪 实际成 像对比 度达到 1(T1()。 目前， 国 际同类 
研究小 组最好 的实验 成像对 比度均 停留在 1(T6 〜 1(T7 之间， 主要是 受到核 心器件 加工精 
度及光 学系统 波像差 等制约 因素的 影响。 为了克 服这些 影响， 需 要引入 诸如散 斑噪声 
消除 技术， 图像 相减等 相关技 术来获 取额外 的成像 对比度 增益。 以期将 成像对 比度最 
终 提高到 IQ'10, 从 而为实 现太阳 系外类 地行星 的直接 成像提 供技术 保障。 
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2.  一 种用于 系外类 地行星 直接成 像的高 对比度 星冕仪 

目 前普遍 认为， 在可见 光波段 对类地 行星进 行直接 成像， 采 用一台 4 米 级望远 
镜， 要求星 冕仪在 42/D 处 (行 星与恒 星距离 0.1") 获 得高达 10_1() 的成像 对比度 。美 
国 NASA 的类 地行星 探测星 冕仪计 划将基 于一台 6 米级 空间离 轴望远 镜系统 ，利 
用 高对比 度星冕 仪对类 地行星 在可见 光波段 进行直 接成像 。由 于空间 观测不 存在大 
气 扰动， 望远镜 可避免 由大气 扰动引 入的波 前差， 进而可 获得较 好的成 像质量 ，这 
对 实现类 地行星 直接成 像至关 重要。 

最近， 由南 京天文 光学技 术研究 所提出 了一 种用于 类地行 星直接 成像的 星冕仪 [4]。 
该仪 器基于 透过率 渐变光 瞳调制 技术， 其透 过率变 化是由 单片或 双片带 状透过 率调制 
滤光 片垂直 叠加来 实现。 该 透过率 调制滤 光片由 有限带 构成， 其 中每带 透过率 数值相 
同， 这 种独特 的设计 大大降 低了该 类透过 率调制 滤光片 的加工 难度。 此外， 在 加工滤 
光片过 程中可 以精确 测量和 控制其 每带透 过率， 从 而能够 保证该 滤光片 每带透 过率的 
精度。 正是 由于上 述诸多 优点， 该类星 冕仪能 够更好 的用于 系外类 地行星 的直接 成像。 

从理论 上讲， 该星冕 仪系统 可以在 3/1/D 距离 附近成 像对比 度达到 1(T6  (应用 
于 地面望 远镜) 和 1(T1C) (用于 空间观 测)。 至今， 由南京 天文光 学技术 研究所 同国内 
外多家 公司合 作研制 完成了 若干片 滤光片 。图 1 给出了 其中一 片滤光 片的外 观图， 
该滤 光片有 15 带透 过率调 制带。 系统 相应的 点扩散 函数图 像如图 2 所示， 由此可 
见， 来自恒 星的衍 射光大 部分能 量集中 于图像 的中心 及十字 区域， 其 他区域 内的衍 
射光 被大大 压制， 这些 区域将 作为系 外行星 直接成 像区。 目前， 采用该 滤光片 ，星 
冕仪在 4A/D 距离附 近获得 了高达 1(T7 的 成像对 比度， 该结果 与国际 同类研 究小组 
最 好的实 验水平 相当。 为 了将系 统成像 对比度 提高至 1(T1()， 需 引入其 他相关 技术， 
如：采 用可变 形镜引 入额外 相位以 提高成 像暗区 对比度 及基于 数据相 减法的 图像处 
理等 [5,6]， 这将 为星冕 仪提供 1(T2 〜 1(T3 的额 外成像 对比度 增益。 


图 1 透过率 调制滤 光片外 观示意 图：理  图 2 实验测 得的系 统点扩 散函数 图像。 

论 上可在 3A/D 附近成 像对比 度达到 10_6。 
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3.  一 种用于 系外类 木行星 直接成 像的高 对比度 星冕仪 

虽 然对类 地行星 进行直 接成像 需要星 冕仪提 供高达 1(T115 成像对 比度， 然而理 
论研究 m 表明， 实现 年龄在 1 亿 年左右 的类木 行星的 (近 红外 波段) 直接 成像， 成像 
对 比度仅 需达到 1(T6 〜 1(T4。 该理 论模型 进一步 被近期 实测所 确认， 由 Marois 所在 
研究 小组直 接拍摄 到的围 绕恒星 HR8799 的 3 颗系 外行星 [8]。 观 测结果 表明， 三颗 
行星自 身存在 较强的 辐射， 有效 温度在 870 〜 1090K 之间， 在 3 〜 5|im 波段处 于自身 
最 大辐射 状态。 因此， 在红 外波段 观测， 基 于现有 的地面 望远镜 设备， 采用 成像对 
比 度达到 1(T6 的星 冕仪将 有望直 接拍摄 到该类 行星。 如前文 所述， 该 星冕仪 系统已 
经在 角距离 4 又 /D 处获 得高达 1(T7 的 成像对 比度。 那么， 使用大 型地面 望远镜 设备， 
该 系统将 能够用 于完成 系外类 木行星 的直接 成像。 

然而， 现有 的地面 大口径 望远镜 均未采 用离轴 设计， 副镜 及其支 撑结构 将会遮 
挡进入 系统中 心区域 的光。 由副镜 及支撑 结构带 来的遮 挡引入 的额外 衍射， 将大大 
增 加星冕 仪系统 的研制 难度。 

应用于 地面观 测的高 对比度 成像星 冕仪系 统另外 一大难 点是大 气扰动 引入的 
波前 畸变， 需要进 行实时 校正。 因 此科学 家们最 初认为 基于地 面望远 镜进行 系外行 
星 直接成 像是不 合适的 ，至 今尚未 有任何 一台高 对比度 星冕仪 用于地 面望远 镜对系 
外行 星进行 成像。 

今天， 自适 应光学 系统已 经成为 大型地 面望远 镜观测 的关键 设备。 如位 于美国 
夏 威夷的 8 米级 Gemini 和 Subaru 望远镜 均配有 自适应 光学系 统对大 气扰动 引入的 
波前 畸变进 行实时 校正。 特级 别自适 应光学 系统也 正在研 制中， 该系 统将能 够提供 
更高精 度的波 前畸变 校正， 并有望 在近几 年投入 使用。 为此， 南京天 文光学 技术研 
究所已 经成功 设计出 了一套 专门用 于地面 望远镜 系统的 星冕仪 ，该星 冕仪适 用于现 
有的 有副镜 及支撑 结构造 成的遮 挡的望 远镜。 根 据点扩 散函数 的理论 模拟， 该星冕 
仪能 够达到 KT55 的 成像对 比度。 基于该 所先前 研制有 限带带 状透过 率调制 滤光片 
积累 的经验 和技术 基础， 该滤 光片的 每带透 过率精 度可以 控制在 5% 以内。 再加上 
正 在研发 中的图 像相减 技术， 预计 该星冕 仪成像 对比度 可以在 4A/D 附 近达到 
10_7 〜 1(T6, 进而 有望利 用地面 大型望 远镜实 现对类 木行星 的直接 成像。 

4.  结论 

随 着数百 颗太阳 系外行 星被陆 续间接 探测到 ，想要 取得根 本性突 破只有 通过系 
外行星 直接成 像技术 来实现 。对系 外行星 进行直 接成像 将是本 世纪最 重要的 科学进 
展 之一。 基 于现有 技术， 采 用配备 自适应 光学系 统的地 面大型 望远镜 设备， 实现 
类木行 星的直 接成像 是有可 能的。 在接下 来的几 年中， 我们将 有望看 到使用 高对比 
度成 像星冕 仪系统 所获得 的科研 成果。 对类 地行星 的直接 成像将 更具挑 战性， 且只 
能通 过空间 望远镜 观测来 实现。 近 几年， 高对比 度成像 星冕仪 技术在 实验室 中已经 
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取得 了巨大 进展。 我 们可以 预见， 在未来 的若干 年中， 星冕仪 系统的 性能将 会进一 
步提高 并最终 满足对 类地行 星直接 成像的 要求， 届时 科学家 们将对 “ 宇宙中 是否有 
另外一 个蓝色 地球” 这一 基本问 题作出 回答。 
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超 高精度 天体视 向速度 的测定 


Ultra-high  Accuracy  Radial  Velocity  Measurements 


1.  概述 

天文 学的发 展有几 千年的 历史， 分光术 的出现 给它以 飞跃的 发展， 从而 形成了 
近 代天文 学的主 要学科 —— 天体物 理学。 光谱仪 器和天 文望远 镜是天 文研究 中的强 
大 武器， 而光谱 分析是 研究天 体的最 重要的 方法。 光谱 分析是 利用原 子和分 子的发 
射 与吸收 光谱进 行物质 的化学 组成及 含量分 析的物 理方法 ，各 种原子 或分子 都具有 
自己 的特定 光谱， 人们 利用光 谱仪器 可以测 量天体 的化学 成分、 大小、 重量、 运动 
方向、 速度 以及温 度等。 根据物 理学的 多普勒 原理， 天 体相对 观测者 的相对 运动会 
改变 观测者 接收到 的辐射 波长。 辐 射波长 的变化 A/1， 与天体 相对于 观测者 视向运 
动 的速度 F 有关， 而且 r=CVU//lQ。 其中 C 为光 速， AA=A-A0,  /I 为 位移后 实测所 
得 的谱线 波长， 而為为 天体视 向速度 等于零 时同一 谱线的 波长。 天 体远离 观测者 
时谱线 红移； 接近观 测者时 紫移。 由 此可知 ，测量 谱线的 位移量 可以求 出视向 速度。 
具体测 量方法 有：① 在 大望远 镜的卡 塞格林 焦点或 折轴焦 点处， 配 置分辨 能力足 
够高而 稳定的 有缝摄 谱仪， 用它拍 摄天体 的光谱 和比较 光谱， 在实验 室中精 确测量 
和计算 出若干 条选定 谱线的 AA， 再 归算出 平均的 F。 这种方 法精度 一般仅 几千米 / 
秒, 而且效 率很低 。② 物 端棱镜 1953 年， 法国 天文学 家费伦 巴赫采 用对某 一波长 
色散为 零的直 视物端 棱镜， 解决了 多年来 未能解 决的关 键问题 —— 定标 问题。 他使 
物端棱 镜绕光 轴旋转 180°， 在同一 张底片 上拍摄 同一天 区正反 两列光 谱来加 大色散 
和减 小测量 误差。 其测 量精度 一般约 几千米 / 秒。 ③ 偏 振方法 1972 年， 谢 尔柯夫 
斯 基在星 光光路 中装入 一个偏 振度随 波长而 变的偏 振器件 ，把 多普勒 频移的 测量转 
变为偏 振角的 测量。 用 这种方 法可观 测暗弱 天体， 精度达 10m/S。 [1] 

2.  目前， 视向 速度精 度可达 1 米 / 秒 

20 世纪 80 年代， 随着 光栅刻 划技术 的进步 和大面 积面阵 CCD 探测器 技术的 
发展， 在大望 远镜的 折轴焦 点配置 高分辨 率阶梯 光栅光 谱仪， 由于折 轴光谱 仪固定 
不动 （ 同现 在的光 纤光谱 仪）， 仪器稳 定性非 常好， 极 大地提 高了视 向速度 测量精 
度， 目前, 世界上 高分辨 率阶梯 光栅光 谱仪的 视向速 度精度 可达约 lm/s。 阶 梯光栅 
( Echelle  ) 实质上 是一种 粗光栅 （  30 〜 300 刻线 /mm  )， 具有较 大的闪 耀角， 典型的 
是 63°26\  69° 和 76° ， 可以用 于很高 的干涉 级次， 通常 10 〜 100 级， 因此可 获得极 
高分 辨率。 利 用阶梯 光栅为 主色散 元件， 辅以横 向色散 元件进 行级次 分离， 用面阵 
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CCD 可同 时记录 下很宽 光谱范 围的高 分辨率 (i?=105 〜 106) 光谱， 这样 的光谱 仪可以 
用于研 究天体 的化学 元素丰 度和天 体的磁 场及大 气运动 等现象 ，近来 被广泛 用于太 
阳系 外行星 探测。 太阳系 外行星 (简 称系外 行星； 英语： extrasolar  planet 或 exoplanet) 
泛指 在太阳 系以外 的行星 。自 1990 年 代首次 证实系 外行星 存在， 截至 2009 年 9 
月 6 日， 人类已 发现了  374 个系 外行星 [2]。 

由于 直接观 测比较 困难， 除了直 接观测 法外， 天文 学家发 明了各 种间接 观测方 
法： 恒星光 度法、 天体 引力透 镜法、 视向速 度法、 自 行测定 法等。 其 中效率 最高、 
最常用 的方法 是视向 速度法 [3]。 目前绝 大多数 的系外 行星系 统是通 过该方 法发现 
的， 使用该 方法发 现的太 阳系外 行星候 选体占 总数的 90% 以上。 视 向速度 法的关 
键设备 是高分 辨率阶 梯光栅 光谱仪 ，现 代的光 谱仪可 以观测 到少于 1 米每秒 的速率 
变化。 如图 1 所示， 欧洲南 方天文 台设置 在智利 La  Silla  Observatory 的 3.6 米望远 
镜的 高精度 视向速 度行星 搜索器 （HARPS,  High  Accuracy  Radial  Velocity  Planet 
Searcher  ), 该 系统可 观测到 恒星视 向速度 小于每 秒一米 的变化 (约 lm/s)[4]。 


图 1 高精度 视向速 度行星 搜索器 [4]。 

3.  “激光 频率梳 ’’ 定标新 技术， 有望将 视向速 度测量 精度提 高到约 1 厘米 / 秒 

目前 ，天 文学家 利用视 向速度 的方法 已在太 阳系外 发现了 数十颗 体积与 木星类 
似 的巨型 行星。 然而， 要想找 到尺寸 较小一 些的行 星 （ 类地 行星） 就 必须更 为精确 
地测量 恒星运 行轨道 的变化 情况， 视 向速度 测量精 度需提 高到约 1 厘米 / 秒！ 

所谓的 “光梳 ”拥有 一系列 频率均 匀分布 的频谱 ，这 些频谱 仿佛一 把梳子 上的齿 
或 一根尺 子上的 刻度， 可以 它用来 测定未 知频谱 的具体 频率。 激光频 率梳定 标系统 
解决了 传统的 Th/Ar 灯 及碘盒 吸收波 长定标 技术都 存在的 谱线分 布不均 、谱 线强度 
不同、 长期 稳定性 不好等 缺点。 2007 年， 英国 剑桥大 学联合 德国马 普量子 光学研 
究所 及欧洲 南方天 文观测 站的科 学家首 先提出 采用稳 定的飞 秒激光 光学频 率梳为 
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高分 辨率的 天文摄 谱仪进 行波长 定标， 他 们设想 利用成 熟的飞 秒激光 频率梳 技术及 
F-P 腔滤波 技术提 供绝对 稳定的 光学频 率等间 隔纵模 分布， 这 种梳状 分布的 谱线具 
有空间 上分布 均匀， 强度 上基本 一致， 并 且可以 长期保 持稳定 不变的 巨大优 越性， 
是 高精度 摄谱仪 理想的 波长定 标源。 接着 2008 年 9 月， 马普 量子研 究所与 南方天 
文台在 Science 上报道 了他们 利用飞 秒光学 频率梳 波长定 标技术 [6], 在德国 真空塔 
( VTT) 望远镜 上实现 了对太 阳光谱 的测量 研究， 证明 光学频 率梳作 为波长 定标源 
不仅可 保持长 期稳定 不变， 而且可 以有效 去除望 远镜抖 动等因 素引入 的系统 误差， 
对于未 来精确 测量宇 宙膨胀 速度非 常重要 [5]。 在真 空塔望 远镜上 取得成 功后， 天文 
学家正 在开始 在智利 LaSilla 天文望 远镜的 HARPS 行星搜 索器上 尝试这 项技术 了[6]。 
天文 学家最 终要达 到的目 的 是通过 它来研 究宇宙 膨胀的 速度， 这将让 科学家 们有机 
会对爱 因斯坦 的相对 论进行 验证， 同 时对宇 宙中一 些其他 的神秘 现象， 比如 暗能量 
的 研究也 会取得 进展。 以上工 作在天 文及激 光物理 学界引 起强烈 的反响 ，作为 2005 
年诺 贝尔物 理奖重 要内容 之一的 光学频 率梳技 术不仅 在计量 领域树 立了里 程碑式 
的 意义， 而 且即将 在天文 研究方 面开辟 崭新的 天地。 


图 2 激光 频率梳 波长定 标系统 [5]。 
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Spectral  Sky  Survey  without  Spectrographs 


众所 周知， 光学 (紫 外， 可见及 红外) 的天文 观测设 备基本 上由望 远镜、 辐射分 
析器和 探测器 构成。 随着人 类对天 体演化 研究的 深入， 需要 观测更 为遥远 (如 上百 
亿 光年外 的初期 宇宙) 和暗弱 (如 太阳 系外行 星等) 的 天体。 为此， 一 方面， 要 不惜巨 
大 投资和 克服技 术困难 建造口 径巨大 (直径 成十上 百米) 的望 远镜以 拦截更 多来自 
那些 天体的 光子， 另一 方面， 必须 想尽办 法提高 从望远 镜收集 来的宝 贵光子 的使用 
效率， 减少 它们在 观测设 备中的 损失。 

光谱分 析是天 文学的 一个重 要研究 手段， 是将 天文学 与物理 学连接 起来， 对天 
体进行 定量分 析研究 的主要 桥梁。 天文巡 天是利 用特定 的观测 手段对 整个天 区或部 
分 天区中 的天体 进行普 查式观 测和记 录的观 测形式 ，这 是天文 学家对 浩瀚宇 宙认知 
甚 少的情 况下， 一 种试图 在时间 和空间 上进行 “ 俯视” 的探索 方法。 几 百年来 ，经 
历了 一轮又 一轮的 目视、 照 相和光 电巡天 (采用 光电探 测器作 为信号 接收器 的巡天 
观 测)， 到 今天， 大规 模光谱 巡天， 也就是 对天体 的光谱 信息进 行巡天 观测， 已势 
在 必行。 

要进 行光谱 巡天， 需在 望远镜 与探测 器之间 插入光 谱仪， 使天体 的光色 散成光 
谱。 现有的 光谱仪 无论是 有缝、 无缝 (指 入光 狭缝) 还是 光纤光 谱仪， 均需增 加一定 
数量 的光学 元件， 不可避 免地使 望远镜 收集来 的光子 在光谱 仪中被 折射、 反 射及散 
射等 光学过 程大量 损失， 大大降 低了观 测系统 效率。 为了 获得足 够的信 噪比， 只得 
加 长积分 时间， 从 而降低 了巡天 效率。 再者， 这 种基于 光谱仪 的光谱 巡天， 丢失了 
天 文学家 极为关 注的天 体的二 维图像 信息。 尤其是 光纤光 谱仪， 由于 其疏散 采样的 
禀性， 从本 质上就 不具备 提取面 源天体 图像细 节的可 行性。 

如果图 像探测 器具备 能量分 辨能力 ，就 不需 插入光 谱仪， 直接由 探测器 来完成 
分光 任务。 这 样既可 以避免 光谱仪 带来的 光损， 提高天 文观测 设备的 效率， 还可以 
同时获 得天体 的实际 图像。 此外， 如果 用于空 间巡天 设备， 省 略光谱 仪就意 味着降 
低飞 行器的 重量， 这 对空间 任务来 说极为 重要。 因此， 具备能 量分辨 能力的 图像探 
测器一 直为人 们梦寐 以求， 也 是现代 图像探 测器研 究的一 个巨大 难题， 挑战 着当代 
天文 图像探 测器的 理论与 技术。 

天 文光学 (紫 外、 可见及 红外) 图像探 测器从 人眼、 照相 乳胶、 光 电阴极 一路走 
来， 发展到 如今的  CCD(charge  coupled  device)、 CMOS  器件 (complementary  metal 
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oxide  semiconductor), 在 诸多性 能上已 经有了 很大的 提高， 尤 以接近 100% 的探测 
效 率最为 显著。 效 率的提 高在光 子收集 能力上 等效于 望远镜 口径的 增大， 从 而使口 
径较小 的望远 镜能做 很多原 来大口 径望远 镜上才 能做的 工作。 这种增 大相对 于照相 
乳 胶而言 已经达 到了近 百倍。 然而， 即 使是眼 下最好 的天文 图像探 测器， 尽 管它已 
有 99% 的量子 效率、 单 光子计 数能力 及单片 集成了 上亿个 像元， 但 从天文 观测的 
需 求来说 其性能 还远非 完美： 还有读 出噪声 (指 探测器 在读出 图像过 程中产 生的附 
加 噪声) 和暗流 (指器 件像元 内部的 热电荷 发射， 将使图 像噪声 增大) 等 杂讯影 响着图 
像的 信噪比 (信 号与 噪声的 比值) 和动 态范围 (指 一幅图 像中可 分辨的 最亮与 最暗目 
标的 亮度倍 率)， 不 能直接 感知入 射光线 的偏振 状态， 也不能 报告每 个光子 的精确 
到达 时刻， 更不 能测出 每个到 达光子 的能量 (波 长) 数值。 而最 后一点 正是天 文学家 
最为渴 求的， 以致美 国国家 研究理 事会在 其颇有 影响的 《新千 年天文 学和天 体物理 
学》 报告中 把它列 于下一 代亟待 发展的 天文技 术的首 位[1]。 

由于 巨大的 需求驱 动力， 一直有 人在这 方面进 行努力 ，如 20 世纪 80 年 代中期 
瑞士 苏黎世 联邦理 工学院 (Die  Eidgenossische  Technische  Hochschule  Ziirich) 的 
Christoph  Keller  等曾 尝试用 光谱烧 孔器件 (spectral  hole-burning  device ,  SHBD) 直接 
在高 空间分 辨率的 “ 胶片” 上记 录具有 高光谱 分辨率 的图像 [2]。 但无 奈由于 当时技 
术的 限制， 这种尝 试并没 能发展 到实际 应用。 直到 超导技 术快速 发展的 时代， 才有 
如地平 线上初 露出的 曙光， 出 现了两 种可使 像元具 有能量 (波 长) 分辨 率的新 一代图 
像 探测器 雏形， 超 导隧道 结阵列 STJ(superconducting  tunnel  junction  array)[3] 和超导 
跳 变敏感 器阵列 TES(superconducting  transition  sensor)[4]0 到 今天， 这 两种器 件已开 
始 走出实 验室， 在天文 望远镜 上进行 了试验 性天文 观测。 

使用 超导隧 道结来 获得能 量分辨 率的思 路沿用 了半导 体图像 探测器 用“能 隙”来 
测 量入射 光子的 想法， 只是 材料的 “ 能隙” 小 得多。 材料拦 截能量 不同的 光子后 ，产 
生与 光子能 量大小 相关的 响应， 从 而度量 每个入 射光子 的能量 (波 长)。 具体过 程是光 
子 能量打 破超导 材料里 的库拍 电子对 (Cooper  pairs) 产生 类粒子 (quasi-particles) ， 其数 
量 (电 流) 与 库伯对 的束缚 能和入 射光子 的能量 大小成 正比， 应 用隧道 效应进 一步增 
强这些 类粒子 产生的 电流， 使之达 到外接 电路可 测量的 程度。 

不 同的超 导材料 的束缚 能不同 ，至 少可比 半导体 材料的 “能隙 ”小三 个量级 (见 
表 1)， 理论 上可分 辨小于 千分之 一电子 伏特的 能量。 实际的 STJ 器 件也还 有暗电 
流 和读出 噪声等 问题， 影 响探测 图像的 信噪比 和动态 范围， 一般 通过外 加磁场 、降 
低工 作温度 及适配 偏置电 压等手 段可减 轻这些 影响。 

超 导跳变 敏感器 (TES) 的发 明者用 了另一 种思路 。处 于临界 温度的 超导材 料只要 
温度 一点微 弱变化 就会引 起电阻 率陡峭 变化， 此 特性可 用来度 量入射 光子的 能量。 
将探 测器的 像元设 计成一 只极为 灵敏的 温度计 或微卡 路里表 (microcalorimeter) ， 在入 
射 光子到 来前， 探测器 处于稍 低于临 界温度 下的超 导态， 光子入 射超导 体后， 其能 
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量 扰动导 致超导 体温度 升高， 使其超 导状态 立即向 普通态 跳变， 电阻 大幅度 升高, 
测量这 个电阻 变化即 可十分 灵敏地 获得入 射光子 的能量 (图 1): 


表 1 几种超 导材料 的临界 温度和 “能隙 


超 导材料 

临 界温度 (°K) 

‘‘能 隙”  (Me  V) 

铌 _ 

9.20 

1.550 

钒 (V) 

5.30 

0.800 

钽 (Ta) 

4.48 

0.664 

铝 (A1) 

1.14 

0.172 

钼 (Mo) 

0.92 

0.139 

镉 (Cd) 

0.56 

0.083 

钛 (Ti) 

0.39 

0.059 

铪 (Hf) 

0.13 

0.020 

图 1 超 导物态 向普通 物态随 温度变 化的电 阻跳变 (此 图引 自王传 晋书稿 
《天文 微光探 测器》 ， 206 页)。 

如果 r 为 TES 的 温度， 为它的 电阻， 定义 a 为 

T  dR 

a  = - 

RdT 

TES 的能 量分辨 率约为 

AE  =  ^4KT2C/a 

这里 欠是玻 尔兹曼 常数， C 是 TES 的热 容量。 可见， 要 想得到 高的能 量分辨 
率 (或光 谱分辨 率)， 需要尽 可能低 的器件 工作温 度和尽 可能大 的《 值。 这种 随温度 
的 跳变仅 在临界 温度附 近一个 极小的 范围内 发生， 这意 味着器 件的有 限动态 范围。 

无论是 STJ 还是 TES, 从原理 来讲都 可以实 现对入 射光子 的能量 分辨， 解决 
使图 像探测 器具备 光谱分 辨率的 难题。 但它 们目前 都遇到 了技术 上的巨 大困难 ，使 
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之 难以像 CCD 那 样快速 发展和 普及。 首先， 它 们必须 在超导 温度下 工作， 这甚至 
需要 冷到离 绝对零 度仅数 百分之 几度； 其次， 这些 材料组 合成阵 列十分 困难， 很难 
形成足 够像元 数的器 件以满 足覆盖 视场和 空间分 辨率的 要求。 当然， 随着技 术的进 
步， 这些困 难都会 被逐渐 克服。 但目前 可用的 STJ 阵 列仅为 10x12,  TES 阵 列只有 
8x8, 它们 的光谱 分辨率 都还未 能达到 100。 

因此， 从天 文学研 究的迫 切需求 来看， 这个难 题还远 未得到 满意地 解决。 在探 
测 器科学 与技术 方面， 还有着 巨大的 探索、 创新的 空间。 也许 我们应 该问问 自己， 
是否 可以彻 底改变 解决这 个难题 的思路 ，从 传统的 光电、 光热效 应的框 架里跳 出来， 
扩大 视野， 寻 找是否 存在全 新的能 量转换 机制、 实 用的工 作介质 (材 料) 和读出 、测 
量方 式可以 圆满解 决这个 难题。 
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1.  引言 

1666 年 Isaac  Newton 发现 太阳白 光能够 被棱镜 分解成 连续的 不同颜 色的光 ，并用 
“光 谱”来 描述这 个现象 ，牛 顿对光 的分析 是光谱 科学的 开端。 1800 年 William  Herschel 
发现了 近红外 光谱， 1801 年 J.  W.  Ritter 发现 了紫外 射线， 其后 光谱技 术得到 了广泛 
应用。 科 学家们 开始使 用光谱 技术研 究太阳 ，恒星 ，星 云的 光谱、 化 学组成 和运行 速度， 
研 究气体 的吸收 谱和发 射谱。 我们 获取的 光谱信 息可反 映出光 与物质 的相互 作用， 
通过这 些相互 作用我 们就可 以鉴别 元素或 者获取 相关的 物理、 化学 特性， 定 性的、 
定 量的或 动力学 演化的 知识。 迄今 为止， 光谱观 测依然 是天文 观测最 主要的 和最有 
效 的观测 方法， 其中高 分辨率 光谱观 测在众 多科学 目标中 有着不 可替代 的作用 。高 
分辨光 谱技术 通常要 求光谱 分辨率 从四、 五 万至几 十万， 在天 文观测 中被广 泛应用 
于研 究恒星 与星际 介质化 学元素 丰度、 动 力学， 宇宙年 龄及太 阳系外 行星搜 寻等。 
特 别对探 索地外 文明寻 找类地 行星， 是 当前最 主要的 方法， 其 原理是 利用天 文望远 
镜的 终端仪 器-高 分辨率 光谱仪 对目标 恒星的 视向速 度进行 高精度 测量。 

1609 年伽 利略使 用望远 镜的口 径只有 42mm, 今 天世界 上已经 有多台 8 〜 10 米 
级的大 望远镜 运行， 其中 最大的 望远镜 是位于 夏威夷 的两台 KECK 望 远镜， 每台 
望 远镜主 镜直径 10 米。 中国也 建成了 大口径 大视场 兼备的 LAMOST 望 远镜。 

世界上 目前有 多项极 大光学 / 红外 望远镜 计划， 主 要有：  42 米欧 洲极大 望远镜 
(E-ELT), 美国 30 米 望远镜 (TMT) 和 24.5 米 的巨型 麦哲伦 望远镜 (GMT)。 极 大望远 
镜 都将配 备高分 辨率光 谱仪， 天文 高分辨 率光谱 观测要 求观测 仪器是 高分辨 率和高 
通量的 结合， 但通常 由于受 到台址 限制， 光谱观 测的极 限性能 随望远 镜口径 的二次 
方 增加， 仪 器的规 模随着 望远镜 口径的 3 次方 增加， 为 极大望 远镜配 备高分 辨率光 
谱 仪异常 困难。 

2.  高分辨 率光谱 仪与极 大望远 镜匹配 的困难 [1] 

极 大光学 / 红外望 远镜 的建造 为天文 学家从 事高分 辨率光 谱研究 提供了 新的机 
遇， 同时 也给大 望远镜 高分辨 率光谱 仪设计 者提出 了新的 挑战。 光谱 仪和望 远镜之 
间 的基本 关系可 以用以 下公式 描述： 


cos  a 
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光栅 工作在 Littrow 入射状 态时， 6^  0, 公式 (1) 简 化为： 

Rx(/>  =  2  tan  (2) 

公式 (1) 同时 又可表 达为： 

i?  x  沴 =  2sin  06cos  0  x  去  (3) 

光栅 工作在 Littrow 入射状 态时， 0=0, 公式 (3) 简 化为： 

Rx(j)  =  2  sin  ^  x  ^  (4) 

在公式 (1)〜(4) 中， 说为 光谱分 辨率， ^ 为狭缝 对天空 张角， 4 为准 直光束 口径， 
D 为望远 镜通光 口径， Z 为光栅 刻划面 长度， 久为 光栅闪 耀角， 《为 光栅入 射角， 
伪偏离 Littrow 状态角 (0=  a-db)0 由公 式⑴〜 (4) 可知： 光谱 仪的分 辨率与 望远镜 
的 口径成 反比， 随 着望远 镜口径 的不断 加大， 其 高分辨 率光谱 仪的设 计越来 越难， 
这就 出现了 高分辨 率光谱 仪与大 望远镜 匹配的 难题, 其困难 主要体 现在以 下两方 
面：① 分辨 率与光 效率的 矛盾。 要获得 40000 〜 120000 的高分 辨率， 通常 情况下 
光 谱仪的 狭缝只 能开宽 1〃 〜 0.3〃， 大 部分星 光被拒 之缝外 。② 8 〜 10m 级望远 镜的高 
分辨率 光谱仪 需要刻 划面约 lm 的大尺 寸阶梯 光栅， 而 现在的 光栅刻 划技术 所能提 
供的光 栅规格 (约 408mm) 远 达不到 8 〜 10m 望 远镜的 要求， 因此， 当 今世界 8 〜 10m 
级天文 望远镜 的高分 辨率光 谱仪和 20 世 纪六七 十年代 2 〜 4m 级望远 镜传统 的阶梯 
光栅光 谱仪或 coud6 光谱仪 相比， 无 论在性 能方面 还是结 构方面 都有所 不同， 许多 
新技 术用于 8 〜 10m 级天文 望远镜 的高分 辨率光 谱仪， 比如： 有限元 分析、 先进的 
制 造技术 和计量 方法、 高 性能大 闪耀角 的衍射 光栅、 光栅 拼接新 技术、 新的 光学玻 
璃、 多层 膜和高 效率光 学镀膜 技术、 CCD 拼接技 术等， 这 些新技 术使得 8 〜 10m 级 
天文望 远镜的 高分辨 率光谱 仪有许 多创新 之处， 也为极 大望远 镜的高 分辨率 光谱仪 
的研 制提供 了技术 基础。 

3. 高分辨 率光谱 仪与极 大望远 镜匹配 的方法 

(1)  采用 光栅拼 接技术 可以建 造更大 规模的 仪器， 由公式 (3) 可知 光栅拼 接突破 
了 光栅制 造技术 瓶颈的 约束， 允许更 大的八 以便 和极大 望远镜 匹配， 缺点 是仪器 
的 规模 和成 本增加 得非常 快 [2] 。 

(2)  选择 优秀的 台址， 可 减少狭 缝的光 损失。 南极 内陆可 能存在 地球上 视宁度 
最好的 地区， 但是极 地的低 温对极 大望远 镜本身 的可靠 性和耐 低温性 能提出 新的要 
求。 最好的 台址也 难直接 满足极 大望远 镜高分 辨率光 谱仪的 要求。 

(3)  采用像 切分器 ，将 天体目 标在焦 面上的 像分割 成小块 然后重 新组合 输入到 
高分 辨率光 谱仪。 公式 (1) 中 的张角 0 被 分割成 几份， 从 而大大 缩减了 仪器的 规模。 


极 大光学 / 红外望 远镜高 分辨光 谱技术 
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应 用于天 文高分 辨率光 谱仪的 像切分 器类型 主要有 Bowen 型 (1938)、 Bowen- 
Wairaven  型 (1972)、 Richardson  型 (1984)， 波导型 (1992) 和光纤 光瞳像 切分器 (1998) 

等 [3]。 

(4)  采用光 瞳切分 方法。 这种 方法将 望远镜 的光瞳 分成若 干份， 然后进 行焦点 
组合， 它直接 减少了 上述公 式中的 D[4]。 

(5)  自适 应光学 方法。 该 方法原 理上使 高分辨 率光谱 仪摆脱 了视宁 度限制 ，但 
是目 前的自 适应 光学局 限 于红外 波段， 对于光 学及紫 外波段 尚不 能用。 

(6)  光 瞳切分 + 自适 应光 学方法 。将 （4) 和 (5) 的 方法组 合起来 使用， 因 为光瞳 
切分， 使得有 可能在 光学波 段应用 自适应 光学。 

4. 已建 和在建 的大望 远镜高 分辨率 光谱仪 [2] 

表 1 列出了 世界上 8~10 米级大 望远镜 配备的 高分辨 率光谱 仪基本 参数。 其中 
HIRES 是 10 米 望远镜 KECK 的 终端。 为了降 低研制 难度， HIRES 采用 多次曝 光的方 
法覆盖 0.3 〜 的波长 范围， 一 次曝光 可以获 得带宽 0.12 〜 0.25|im 的 信息。 利用 
3 块 光栅拼 接实现 305mm 的光 束直径 ，相机 反射镜 口径为 1.07m。 


表 1 大 望远镜 (8~10 米级) 的高 分辨率 光谱仪 


光谱仪 

HIRES 

UVES 

HRS 

HROS 

HDS 

PEPSI 

i^(arcsec) 

39000 

40000 

30000 

28500 

36000 

40000 

最高 分辨率 

67000 

115000* 

120000 

75000 

160000 

300000 

波 长范围 |im 

0.3 〜 1.1 

0.3-1. 1 

0.4 〜 1.1 

0.3 〜 1.0 

0.3 〜 1.0 

0.4 〜 1.1 

光 束直径 mm 

305 

200 

200 

160 

272 

200 

中阶 梯光栅 

1x3 拼接 

1x2 拼接 

1x2 拼接 

immersed 

1x2 拼接 

1x2 拼接 

探测器 

CCD 

CCD 拼接 

CCD 拼接 

CCD 拼接 

CCD 拼接 

CCD 拼接 

极 限星等 

19.7 

19.4 

19.4 

18.6 

20.4 

望远镜 

Keck 

VLT 

HET 

Gemini 

Subaru 

LBT 

口径 （m) 

10 

8.2 

9.2 

8.1 

8.2 

2x8.4 

面积 (m2) 

76 

51.2 

77.6 

50.4 

51.3 

109.7 

*为 采用像 切分器 后的分 辨率。 


HIRES 在平 面上的 投影面 积达到 25 平 方米， 如果为 42 米望远 镜建造 一个类 
似光 谱仪， 其在平 面上的 投影面 积将是 450 平 方米。 而若为 42 米望 远镜建 造类似 
4 米 望远镜 AAT 的 UHRF 极高分 辨率光 谱仪， 光 谱仪在 平面上 的 投影面 积将是 2400 
平 方米。 

极大望 远镜为 进行更 高分辨 率的观 测提供 了可能 ，为 更细 致深入 的天文 观测提 
供了 契机， 但 同时也 给高分 辨率光 谱技术 的实现 带来了 更大的 挑战。 未来的 极大望 
远 镜会发 展哪种 技术， 是 复杂的 瞳切分 + 自适应 光学方 法吗？ 我们是 否还有 另外的 
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选择? 
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太 阳磁元 的探测 

Detection  of  the  Solar  Magnetic  Element 

1.  问题 的由来 

20 世 纪初， 由于 Hale 及其 合作者 的杰出 贡献， 太 阳成为 第一颗 被测量 出磁场 
的恒星 [1]。 在随后 的百年 当中， 太阳磁 场的观 测和研 究得到 了突飞 猛进的 发展。 然而， 
即使 如此， 有 关太阳 磁场的 一些基 本问题 却仍无 答案。 太阳磁 场的基 本结构 —— 磁元 
就是这 些秘密 之一。 

历 史上， 人们曾 经 用磁元 这个概 念称谓 过现在 看起来 一些不 同 的太阳 特征结 
构， 这 主要是 由于不 同时期 观测水 平和理 论认识 限制， 使得人 们以为 他们已 经探测 
到 了太阳 的基本 结构。 不过， 到 20 世纪 80 年代， 建立 在现有 知识体 系基础 上的太 
阳磁场 基本结 构理论 完善了 [2] : 由于 太阳大 气标高 (the  pressure  scale  height) 和光子 
平均自 由程 (the  photo  mean  free  path) 的 限制， 磁 元的基 本尺度 应该为 75-100 千米 
甚至 更小。 这 个尺度 相当于 地基或 近地卫 星光学 望远镜 0.1 角秒 的空间 分辨率 ，在 
下 面的分 析中我 们将会 看到， 这 已超出 了现有 望远镜 的探测 能力！ 

尽管 如此， 太阳 物理学 家从来 没有停 止过探 索磁元 秘密的 脚步， 这不仅 仅是出 
于 人类探 索自然 奥秘的 原始驱 动力， 也是由 于科学 和社会 的巨大 需求： 太阳 是我们 
唯 一能进 行高分 辨率和 高灵敏 度观测 的天体 样本， 因此 太阳磁 场的研 究对恒 星磁场 
及 其活动 的研究 具有决 定性的 意义； 磁精 细结构 反映的 是磁场 与对流 之间的 非线性 
相互 作用， 而地 球上根 本无法 提供这 样一个 研究非 线性动 力学作 用的实 验场所 ，因 
此磁 元的研 究涉及 物理学 的基本 问题； 太 阳活动 导致的 日地空 间环境 变化对 现代化 
的 国防、 航空 航天、 通信等 高科技 领域有 越来越 重要的 影响， 而太阳 活动的 本质就 
是 磁相互 作用， 因此 要有效 的监测 和预报 空间天 气也必 须首先 了解太 阳磁场 的基本 
性质。 

2.  磁元探 测历史 

20 世纪 60 年代 后期， 随着太 阳磁场 测量技 术的不 断发展 以及太 阳物理 观测和 
理 论的不 断深入 ，对太 阳磁场 基本结 构的探 测和研 究开始 取得重 大进展 。那一 时期， 
虽 然磁场 观测空 间分辨 率方面 还远远 不能满 足需求 ，但 随着光 谱诊断 技术的 不断完 
善， 对 于磁元 内禀性 质之一 的磁场 强度的 认识却 越来越 深入， 其中一 个最重 要的成 
果 就是形 成了所 谓太阳 磁场的 “ 强场” 观点： 太 阳表面 90% 以上的 磁通量 都是以 
亚角秒 尺度、 千高 斯以上 强度、 孤立 结构的 形式存 在的。 随后， 基于 这类观 点的太 
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阳 磁流管 (fluxtube) 模型得 到很大 发展， 并反过 来对这 一观点 给予了 很大支 持[3]。 

不过， “ 强场” 观点虽 然得到 许多学 者的认 同并得 到理论 模型的 支持， 但在稍 
后时期 完善起 来的另 一类以 实时成 像为特 点的太 阳磁场 测量设 备[4]， 以其高 时间分 
辨率 带来的 高效率 观测， 对太 阳表面 磁场形 式多样 性的观 测积累 越来越 丰富， 在此 
基础上 有学者 开始质 疑太阳 单一化 的基本 结构形 式是否 合理。 遗憾 的是， 这 一类成 
像设备 虽然效 率高， 但 给出的 物理参 数远不 如光谱 诊断方 法给出 的多， 因此 一直无 
法 建立起 完善的 理论体 系来解 释观测 现象。 

因此， 在 20 世纪 八九十 年代， 关于磁 元内禀 “强” 与否 的争论 一直是 太阳物 
理领 域一道 亮丽的 风景线 [5,  6]。 在 1998 年吉 林人民 出版社 出版的 《21 世纪 100 个 
科学 难题》 中， 我们 曾经以 “磁元 的争辩 一 世纪末 的难题 之一” 为 题对此 进行过 
评述 [7]。 实 际上， 所有的 争论和 不确定 性都是 基于这 样一种 无奈的 现实： 人 们还无 
法直 接观测 磁元。 

进入 21 世纪， 太 阳磁场 观测技 术和手 段再一 次取得 突破性 进展， 其中， 以配 
备了 自适应 光学、 实时像 选择、 图 像复原 等最先 进技术 的瑞典 1 米太 阳望远 镜和搭 
载了  50 厘 米口径 光学望 远镜的 日美欧 “ 日出” 卫星 (Hinode) 为 其杰出 代表。 在此 
背 景下， 人 们一度 以为磁 元最后 的面纱 将会被 揭开。 然而， 最 初的震 撼过去 之后， 
人 们不得 不再次 面对没 有答案 的无奈 现实！ 

3. 磁 元探测 的挑战 

磁 元的直 接观测 需要解 决的两 大技术 难题是 0.1 角秒 的空间 分辨率 和在此 分辨率 
下的磁 场测量 灵敏度 [8]。 

目前， 最成 熟的太 阳磁场 测量是 通过太 阳光学 观测完 成的， 由于 地球大 气的影 
响， 地基 太阳望 远镜很 难突破 1 角秒的 空间分 辨率， 这远 远低于 磁元的 0.1 角秒空 
间 尺度。 空 间观测 可以避 免这个 限制， 是 理想的 高分辨 率观测 途径。 遗 憾的是 ，目 
前最先 进的空 间望远 镜就是 “ 日出” 卫星的 50 厘米太 阳光学 望远镜 SOT， 其观测 
极限 分辨率 0.2 角秒， 磁场观 测分辨 率接近 0.3 角秒， 并不足 以完成 对此磁 元的直 
接 观测。 目前 SOT 已 经在轨 观测近 3 年， 除了 在多样 性的磁 场表现 形式以 外证实 
了更弱 的米粒 磁场的 存在外 [9]， 并未 能对磁 元的奥 秘提供 更多的 答案。 

在空间 分辨率 方面， 瑞典 1 米 太阳望 远镜已 能获得 0.1 角秒的 光学分 辨率和 
0.18 角秒 的磁场 分辨率 [113]， 但 该望远 镜仍然 无法完 成磁元 探测的 使命， 因 为它远 
远 达不到 另一项 指标， 即高的 磁场灵 敏度。 磁场 测量实 际上是 对太阳 信号微 弱变化 
信息的 提取， 虽然 太阳光 很强， 但 包含磁 场信息 的变化 量是很 小的， 例如， SOT 
最 新证实 的米粒 磁场， 其变化 量仅在 背景强 度的万 分之几 量级。 要想 获得高 的磁场 
灵 敏度， 必须 牺牲时 间分辨 率作长 时间曝 光或多 幅观测 叠加。 但瑞典 望远镜 在追求 
高分 辨率观 测的同 时是无 法满足 这些要 求的。 到目前 为止， 文 献中报 道的该 望远镜 
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的灵 敏度， 甚 至远远 低于已 经成功 运行了  20 多 年的国 家天文 台怀柔 太阳观 测站的 
太阳 磁场望 远镜， 更遑 论进行 磁元探 测了。 

在 一定意 义上， 太 阳磁场 测量中 的空间 分辨率 和磁场 灵敏度 是一对 矛盾体 ，要 
想探测 磁元， 必 须在探 测技术 和手段 上有进 一步的 突破。 

4.  希望 

尽 管面临 巨大的 挑战， 但 人们并 不会放 弃对磁 元奥秘 探索。 目前 来说， 有三个 
项目 可能会 对此做 出突破 性的贡 献:美 国和欧 洲各自 计划的 4 米口径 地基太 阳望远 
镜 ATST 和 EST, 另一个 则是我 国的空 间太阳 望远镜 SST。 

ATST 计划以 4 米口径 的光学 和近红 外望远 镜配备 更高级 的自适 应光学 系统实 
现对磁 场基本 结构的 观测。 由于在 近红外 波段可 以获得 比可见 光区更 好的空 间分辨 
率 ，而其 4 米大 口径可 以保证 足够的 灵敏度 ，因此 ATST 可以满 足磁元 探测的 要求。 
EST 在小 尺度磁 场探索 方面和 ATST 差 不多。 SST 主载荷 是一个 1 米 口径的 光学望 
远镜， 其 核心科 学目标 就是进 行磁元 探测， 可行性 已经过 充分的 论证。 不过， 目前 
ATST 和 SST 都还 处于争 取立项 阶段， 而且要 真正实 现磁元 探测的 突破， 还 需要克 
服大量 的工程 难题。 

5.  故事还 在继续 

虽然实 测天文 学家还 未能实 现理论 预言的 0.1 角秒 基本磁 场结构 的直接 探测， 
理论天 文学家 们却已 经迫不 及待地 进入了 一个更 微观的 世界， 例如 目前的 MHD 模 
拟已经 展示了 数千米 格点下 (比 0.1 角秒空 间尺度 小一个 量级) 的太阳 磁场演 化图样 [11]! 
因此， 这正 如人类 对自然 世界的 探索永 无止境 一样， “磁元 探测” 的 故事还 远远没 
结束。 
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太阳 高分辨 率观测 

High  Resolution  Solar  Observation 

1.  太阳高 分辨率 观测科 学难题 的来龙 去脉及 重要性 

太 阳活动 经常产 生强烈 的电磁 辐射、 高 能粒子 和抛射 大量的 磁化等 离子体 ，这 
些 物质在 八分钟 至数十 小时的 时间尺 度上影 响地球 磁层、 电离层 和高层 大气。 剧烈 
太阳活 动发生 期间， 由太阳 发生的 增强的 X 射线 和紫外 线以光 速传到 地球， 被地球 
上 层大气 吸收， 使得电 离层受 到突然 扰动， 其中 主要现 象是低 电离层 电子密 度吸收 
增加， 并导致 地球向 阳面短 波通讯 中断。 这种骚 扰会给 通讯、 导航、 定 位带来 影响。 
太阳 质子事 件中的 高能粒 子会对 空间运 行的航 天器、 航 天员产 生辐射 损伤， 使空间 
飞 行器的 指令系 统发生 软错误 。太 阳活动 爆发时 喷射出 的等离 子体云 压缩前 面的太 
阳风 等离子 体形成 激波， 与地球 磁层作 用引起 地磁暴 和电离 层暴。 地 磁暴不 仅影响 
卫星 的姿态 控制， 而且会 对地面 技术设 备产生 影响。 地 球高层 大气的 密度和 化学成 
分也会 受到太 阳活动 的强烈 影响， 从 而导致 飞行器 轨道高 度发生 变化。 太阳 爆发活 
动 源于太 阳磁场 中的能 量释放 。探 讨太阳 磁场的 基本结 构和磁 场的基 本组成 形式磁 
流管 结构， 对理解 太阳的 爆发机 制具有 重大的 意义。 

由 于地球 大气的 影响， 人们在 地面上 通常只 能观测 到光学 和有限 的射电 波段， 
它们在 宽广的 太阳辐 射波谱 中只占 很小的 一部分 。由于 缺少高 时空分 辨率的 综合观 
测 资料， 我们 对太阳 磁爆发 活动的 基本形 式知之 甚少。 空 间太阳 观测， 使人 们摆脱 
了地球 大气的 束缚， 可 以在几 乎全波 段范围 内观测 太阳的 辐射。 即使 是在可 见光波 
段， 由于突 破地球 大气的 干扰， 望远 镜的空 间分辨 率可以 空前地 提高。 空间 长时间 
连 续不间 断的观 测为研 究太阳 的活动 提供了 根本的 保证。 

2.  空间太 阳望远 镜拟解 决的科 学难题 

据统计 ，自 20 世纪 50 年 代末第 一颗人 造卫星 上天， 至今短 短四十 多年间 ，世 
界主 要空间 大国共 发射几 十颗太 阳观测 卫星， 开创 了太阳 物理研 究的新 时代。 时至 
今日， 作为空 间技术 大国， 我国 尚没有 发射过 一颗太 阳专用 卫星， 在 太阳空 间天文 
台 的运行 和管理 方面还 是处于 空白。 

目 前国际 上空间 太阳物 理研究 和太阳 活动的 监测有 两个主 要的发 展趋势 :一是 
对大 尺度活 动和长 周期结 构及演 化进行 观测和 研究； 二是 对小 尺度的 精细结 构进行 
高 时间和 高空间 分辨率 的观测 和研究 。进 行高分 辨率的 太阳观 测已经 成为当 代空间 
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环 境监测 ，认识 太阳和 宇宙活 动基本 结构形 式的重 大前沿 课题。 空间 太阳望 远镜拟 
在太阳 磁场的 基本结 构形式 一 磁 元的观 测和研 究上取 得重要 进展。 

3. 我国科 学家提 出和实 施的空 间太阳 望远镜 

我 国太阳 物理学 家艾国 祥院士 等早在 1992 年就 提出空 间太阳 望远镜 [1，2]计划 
的 概念。 

空间太 阳望远 镜[3,  4]主 要解决 科学问 题是： 在太阳 基本磁 元尺度 (即太 阳表面 
75 〜 lOOKm) 观 测向量 磁场， 并 在广泛 的辐射 波段和 连续的 时间演 化上， 对太 阳瞬变 
和稳 态磁流 体力学 过程进 行协同 观测； 诊断磁 场和等 离子体 的相互 作用， 认 识太阳 
活动的 成因， 从 而实现 太阳物 理研究 的重大 突破， 并为 太空天 气预报 提供重 要的物 
理依据 和新的 方法。 

经过国 家有关 部门的 支持， 在我国 “ 十五” 期间 “空间 太阳望 远镜” 被 列入我 
国航 天预研 计划， 开展了 一系列 的预研 究和关 键技术 攻关， 取得 了重要 进展， 并获 
得有 关部门 的验收 和充分 肯定。 经过 空间太 阳望远 镜等项 目的实 施及其 预研究 ，在 
我 国已经 初步形 成了一 支从事 空间太 阳物理 观测研 究的技 术队伍 。其 中主要 研究力 
量在 中国科 学院以 及高等 院校。 同时， 中 国科学 院和中 国空间 研究院 等单位 的科学 
家、 工 程技术 人员之 间建立 了良好 的合作 关系。 这将成 为空间 太阳望 远镜深 人研制 
的重要 保障。 空间 望远镜 具有良 好的国 际合作 背景， 该 项目受 到国际 科学家 的极大 
重视。 在它 被提出 和研制 初期， 就和国 外的科 学家建 立良好 的合作 关系。 近 年来， 
和国 外的科 学家在 空间日 冕仪等 方面的 合作有 了重要 进展。 


图 1 空 间太阳 望远镜 (中 国科学 院国家 天文台 空间实 验室提 供)。 


空间太 阳望远 镜卫星 [5,6] 的主要 参数： 太阳 同步圆 轨道； 轨 道高度 ：  735 千米; 
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倾角：  98.3°; 周期 ：  99.3 分钟； 姿态 控制： 精度 ±6", 稳定性 ±37 秒； 重 量：小 
于 2 吨； 寿命：  3 年； 发射 火箭： LM-4B 等。 

我国科 学家自 主提出 的空间 太阳望 远镜的 主要载 荷包括 ： 1 米的主 光学望 远镜、 
极紫外 成像望 远镜、 宽带频 谱仪、 Ha 和 白光望 远镜、 太 阳和行 星际射 电频谱 仪等， 
以 及新近 建议的 光学日 冕仪 (SOC) 和硬 X 射 线成像 望远镜 (HXIT) 等候选 设备。 
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暗物质 粒子探 测方法 


Dark  Matter  Particle  Detection  Methods 


在过去 的十几 年间， 人类 对于整 个宇宙 的认识 有了飞 跃式的 发展， 取得 了辉煌 
的 成就。 基于近 年天文 观测的 结果， 一 个超出 大爆炸 宇宙学 标准模 型的， 以 少量重 
子物质 和大量 暗物质 ，并以 暗能量 为主和 具有暴 涨为特 点的宇 宙学模 型逐渐 被建立 
起来。 我 们的宇 宙中， 已知 的基本 粒子只 占整个 宇宙的 4% 左右， 而 23% 左 右是不 
发 光的暗 物质， 73% 左 右是类 似真空 能的暗 能量。 寻找 暗物质 粒子， 研究暗 能量的 
本质， 结合微 观世界 和宇观 世界， 结 合粒子 物理和 宇宙学 的研究 已成为 21 世纪物 
理学和 天文学 的一个 重要趋 势[1]。 

暗物质 的存在 已经通 过星系 的引力 效应得 到证实 。但 暗物 质究竟 是什么 仍然是 
个谜， 甚至 对于暗 物质粒 子的质 量是多 少这样 看似最 简单的 问题， 我 们仍在 几十个 
数量级 上无法 确定。 暗物质 被认为 是笼罩 21 世纪 初现代 物理学 的最大 乌云， 它将 
预示着 物理学 的又一 次革命 。目前 人类所 发现的 所有粒 子都符 合基本 粒子的 标准物 
理 模型， 只有 暗物质 粒子不 能用标 准模型 准确地 描述。 因此， 暗物质 的寻找 和研究 
对于人 类认识 物质的 基本结 构和基 本相互 作用可 能起到 非常关 键的作 用[2]。 

为了 了解暗 物质的 本质， 目 前的探 测方法 大致可 以总结 为如下 三种： 

第一 种方法 是在加 速器上 将暗物 质粒子 “ 创造” 出来， 并研 究其物 理特性 。由 
于暗物 质粒子 即使被 “ 创造” 出来， 也 不会被 探测器 发现， 只 能通过 其他可 以看见 
的粒子 来推测 出是否 有这样 的粒子 产生。 虽 然暗物 质粒子 不能被 直接观 察到， 但它 
一定 会带走 “ 能量” （“ 创造” 暗物 质粒子 需要能 量）， 因此从 丢失的 “ 能量” 和分 
布可 以推测 暗物质 的某些 性质。 该 方法的 关键是 加速器 的能量 上限。 因为 “ 创造” 
暗 物质粒 子需要 能量， 如果加 速器的 能量必 须达到 “ 创造” 暗 物质粒 子所需 要的能 
量， 才 能发现 暗物质 粒子。 欧洲核 子中心 ( CERN  ) 的大 型强子 对撞机 （LHC) 是 
目前世 界上最 大的加 速器， 可能 会发现 质量在 300GeV 以下 的暗物 质粒子 [3]。 

第二 种方法 是直接 探测法 。该 方法是 直接探 测暗物 质粒子 和原子 核碰撞 所产生 
的 信号。 暗 物质直 接探测 实验是 目前寻 找暗物 质粒子 最重要 的探测 方式。 目 前的实 
验精 度下， 我们 只可能 探测到 弱作用 重粒子 （WIMP) 的 信号， 而更弱 的信号 ，如 
轴子、 超对称 引力子 是无法 用这种 方法探 测的。 该方法 的关键 主要有 两个： 探测 
器 本底和 探测器 体积。 由于发 生碰撞 的概率 很小， 产 生的信 号也很 “微 弱”。 所以 
需要很 “ 庞大” 的探 测器， 才 能发现 暗物质 产生的 信号。 另外 暗物质 产生的 信号与 
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实 验室本 底信号 很容易 混淆， 所以为 了降低 本底， 通常 需要把 探测器 放置在 很深的 
地下， 降低宇 宙线或 其他普 通物质 产生的 本底信 号[4]。 


图 1 欧洲核 子中心 大强 子对 撞机加 速器。 

第三种 办法称 为间接 探测法 。间 接法 是通过 观测暗 物质粒 子衰变 或相互 作用后 
产 生的稳 定粒子 如伽马 射线、 电子、 正 电子、 反 质子、 中 微子等 “看 得见” 的粒子 
来发 现暗物 质粒子 产生的 “信 号”。 根 据目前 的理论 模型， 暗 物质粒 子衰变 或相互 
作用后 可能会 产生稳 定的高 能粒子 ，如果 我们能 够精确 测量这 些粒子 的能谱 和空间 
分布， 可以将 暗物质 粒子产 生的信 号与宇 宙线本 底区分 开来。 由于暗 物质的 湮灭率 
正比于 暗物质 密度的 平方， 因此暗 物质湮 灭主要 发生在 星系、 星系团 中心或 者星体 
内部等 暗物质 密度非 常高的 地方。 暗物质 的间接 探测涉 及许多 复杂的 成分， 如需要 
知 道暗物 质的分 布情况 、暗 物质间 的湮灭 截面的 大小以 及来自 非暗物 质湮灭 过程的 
背景的 大小和 性质， 因 此间接 探测涉 及粒子 物理、 天文、 宇宙 学等多 方面的 知识。 
与 直接法 一样， 间接法 的关键 主要有 2 个： 探测 器有效 面积， 本底 水平。 由 于暗物 
质发生 湮灭或 者衰变 的概率 很小， 产 生的信 号也很 “微 弱”， 需要很 “ 庞大” 的探 
测器。 另外 暗物质 产生的 “ 粒子” 与宇宙 线粒子 一样， 所以在 大量的 宇宙线 本底中 
探测 到暗物 质粒子 产生的 信号， 需要高 精度的 探测器 技术。 
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1. 天球 参考系 的定义 和实现 

宇宙 中所有 天体都 在运动 ，因此 研究许 多动力 学现象 ，如银 河系中 恒星的 运动、 
星 团内部 动力学 、地球 自转及 其轨道 运动等 ，都需 要在一 个天球 参考系 中进行 描述。 
天球参 考系是 包含参 考系的 定义、 建立 和维持 方法、 模 型以及 采用常 数等的 整体。 
理 想的参 考系是 惯性的 (即无 整体旋 转)， 然 而绝对 的惯性 参考系 是不存 在的， 在实 
际工 作中， 只能 采用准 惯性参 考系。 一 组参数 (如 恒星或 河外射 电源的 坐标) 实现协 
议参 考系的 集合称 为协议 参考架 (简称 参考架 )。 天球参 考系的 建立和 实现要 解决以 
下 5 个问题 ： （1) 参考系 是准惯 性的， 无整体 旋转。 光学 参考架 FK5 存 在残余 旋转， 
约 0.7mas/yr。 从 1998 年 1 月 1 日 起国际 天文学 联合会 (IAU) 采用了 河外射 电源定 
义的 天球参 考系， 替 代了已 使用几 十年的 光学参 考系， 即 用运动 参考架 ICRF-1 代 
替了 动力学 方法确 定原点 的光学 参考架 FK5；  (2) 构 成天球 参考架 (天 球参 考系的 
实现) 的星表 应具有 适当的 密度。 以 ICRF-1 为例， 星表 的密度 较低， 它 仅包括 608 
个源， 其中 212 颗射电 源为定 义源， 294 颗射电 源为候 选源， 102 颗 射电源 为其他 
源。 经过 12 年的 使用， 2010 年 1 月 1 日采用 ICRF-2 替代 ICRF-1。 虽然射 电源的 
数量 增加至 3  414 颗 (其 中定 义源、 非定 义源和 VCS(VLBA(Very  Long  Baseline  Array) 
Calibrator  Surveys) 源 的数量 分别为 295 、922 和 2197 颗) ，但 是其密 度仅为 0.083  deg_2, 
在实 用上仍 然采用 了依巴 谷星表 (包括 12 万颗 星等至 12.4  mag 的恒 星)； （3) 射电源 
或恒星 位置， 以及 参考架 指向的 精度要 求高。 尽管 ICRF-1 的 射电源 位置和 参考架 
指向 的精度 (分 别为约 250 和 20|_ias) 比 FK5 基本 星的位 置精度 (20  mas) 提 高了约 80 
倍， 但是仍 属于亚 亳角秒 天球参 考架。 ICRF-2 的射电 源位置 和参考 架指向 的精度 (分 
别为约 40 和 10，) 已有 提高， 大致 在几十 微角秒 水平； （4) 与 天体观 测资料 归算中 
采用 的模型 有关。 1991 年 IAU 第 21 届大会 A4 决议采 用广义 相对论 框架下 定义的 4 
维时 空坐标 系统： 太 阳系质 心天球 参考系 (Barycentric  Celestial  Reference  System, 
BCRS)、 地球质 心天球 参考系 (Geocentric  Celestial  Reference  System， GCRS)、 质心 
坐标时 (Barycentric  Coordinate  Time  ,  TCB) 和地心 坐标时 (Geocentric  Coordinate 
Time,  TCG), 并用 广义相 对论的 后牛顿 线性近 似给予 描述。 BCRS 相对于 一组遥 
远的河 外天体 （如类 星体） 是没有 整体旋 转的。 然而， 太阳 系行星 运动的 
Einstein-Infeld-Hoffmann 方 程式并 不能从 方程式 的度规 张量推 导出， 说明了 这个度 
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规 张量不 是爱因 斯坦重 力理论 的后牛 顿度规 张量。 为了满 足天体 测量、 天体 力学和 
计量 要求的 精度， 2000 年 IAU 第 24 届大会 B  1.3 〜 B  1.5 决议对 1991 年 IAU 决议作 了 
推广， 采用 了一阶 后牛顿 近似。 度规 张量用 标量势 (取至 C4 项) 和 矢量势 (取至 项) 
表示； （5) 与采用 的天文 常数系 统有关 。自 1900 年 以来， IAU 曾采用 纽康、 1964 和 
1976 天 文常数 系统。 由于 天文常 数涉及 面广， 所以 不轻易 改变。 随着天 文常数 测定值 
的 提高， IAU 发表了  1994 年和 2000 年 天文常 数最佳 估算值 (current  best  estimates , 
CBEs)0  2000 年和 2006 年 IAU 第 24 和 26 届大会 B1.6 和 B1 决 议分别 采用了 
MHB2000 章动 模型和 P03 岁差 模型， 这 表明黄 经总岁 差已由 1976 常数系 统中的 
5029.0966 "/cent  (对应 于历元 2000 年)， 改变为 5028.796195 "/cent; 章动常 数也由 
9.2025 "(2000), 改变为 9.2052331"。 尽管 1976 年 常数系 统没有 改变， 但是 个别常 
数已 由新的 测定值 代替。 2009 年 IAU 第 27 届大会 B2 决议 采用了  IAU  2009 天文 
常数 系统， 并 取代了  1976 常数 系统， 其中天 文单位 还将在 2012 年 IAU 大 会上再 
讨论。 今后， 随 着观测 精度的 提高， 天文 常数新 的测定 值还将 出现， 所以 CBEs 的 
形式也 将保存 [1〜3]。 

2. 各 种天球 参考系 及其相 互之间 的关系 

在描 述太阳 系天体 的运动 方程式 (不包 括旋转 和加速 度项) 时， 定 义了某 些不变 
的点和 方向， 它们 是由天 体的力 学运动 理论定 义的， 这 样构成 的参考 系称为 力学参 
考系 (也 称历 书参考 系)。 由一组 遥远天 体的运 动性质 (假 设为随 机的) 定义的 参考系 
称 为运动 学天球 参考系 ，它 包括了 分别以 恒星或 河外射 电源为 基准点 的恒星 参考系 
(也称 光学参 考系) 或河外 参考系 (也 称射 电参考 系)。 采 用当前 公认的 最好的 观测数 
据来 描述所 用模型 的天球 参考系 常称为 “ 协议” 天球参 考系。 以往的 天球参 考系由 
包 含一组 恒星位 置和自 行的光 学星表 来实现 。由 于观测 精度的 提高以 及恒星 自行存 
在 误差， 每隔 20 年左右 IAU 就 采用新 的星表 作为国 际天球 参考架 (International 
Celestial  Reference  Frame,  ICRF) , 如  1962 年  IAU  采用  FK4 替代  FK3 ， 1984 年以 
后采用 FK50  1997 年第 23 届 IAU 大会决 议：从 1998 年 1 月 1 日起 采用以 河外射 
电 源为基 准的国 际天球 参考系 (ICRS)， 它的原 点在太 阳系的 质心， 坐 标轴对 于一组 
几 乎没有 自行的 河外射 电源是 固定的 。国 际地球 自 转服务 (International  Earth 
Rotation  and  Reference  systems  Service ,  IERS) 根 据对河 外射电 源的全 球甚长 基线干 
涉测量 (VLBI) 观测的 分析， 综合 得到了  ICRF-1, 它是 ICRS 在射 电波段 的实现 。由 
于建 立参考 架时所 采用的 模型和 天文常 数系统 不同， 即 使都是 光学参 考架， 其系统 
也 是不一 样的。 例如 FK 系列的 星表， FK4 和 FK5 分别 采用了 纽康和 1976 年常数 
系统， FK4W*A&E*^(r)  =  0f035(±0f003)  +  0f085(±0.010)(r-19.50)， 这 些对自 
行系 统都有 影响。 为 了把以 往的观 测归算 至统一 系统， 必须知 道这些 星表之 间的关 
系， 如图 1 表示 FK5 与 ICRF-1 之间的 关系。 FK5 极点、 历元 平极和 ICRS 极点， 
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以及 与其相 应的赤 经原点 之间的 关系， 详 细说明 可见参 考文献 [4]。 随着采 用不同 
极点和 原点， 其关 系也随 着改变 ，如 2000 年 IAU 第 24 届大会 B  1.7 和 B  1.8 决议 
采 用无球 中介极 (Celestial  Intermediate  Pole) 和 天球历 书原点 (Celestial  Ephemeris 
Origin)(2006 年 IAU 第 26 届大会 B2 决 议中已 改名为 天球中 介原点 (Celestial 
Intermediate  Origin)) , 它们之 间的相 互关系 也随之 变化。 再如， 通过 联线干 涉仪对 
射电星 的观测 、照 相和空 间望远 镜对河 外射电 源的光 学对应 体的观 测等， 得 到光学 
与射 电参考 架之间 的旋转 参数在 1991.25 时 为零， 指向的 精度为 ±0.6  mas， 速率的 
精度为 ±0.25maS/yr。 由于依 巴谷星 的自行 误差， 使 联系精 度不断 下降。 现在 继续用 
联线干 涉仪和 VLBI 测定射 电星和 射电源 的射电 位置， 并与 它们的 光学位 置作比 
较， 以得 到射电 与光学 参考架 之间的 联系。 


Pj2000 

11.2  mas 

i- . . 

5.1  mas 

PlCRS 

9.1  mas 

PfK5 

19.9  mas 

22.9  mas 


=0h 
78  mas 


OfK5  0ICRS 


=6h 


Yj2000 


图 1  J2000 时 FK5 天极 和赤经 原点在 ICRS 中 的位置 (Feissel  &  Mignard,  1998)。 

(图中 mas — 毫 角秒； ICRS — 国际 天球参 考系） 


3. 今后 的天球 参考系 

针对 上述的 5 个 问题， 下 面逐个 给出今 后关于 天球参 考系的 工作： 

(1)  1998 年 1 月 1 日起 IAU 采用 了河外 射电参 考系， IERS 用全球 VLBI 观测 
编制的 ICRF-1 星表 给予了 实现， 其精度 为亚亳 角秒。 2010 年 1 月 1 日采用 ICRF-2, 
精度为 约几十 微角秒 [5]。 第二个 天体测 量卫星 Gaia 将于 2012 年 8 月 发射， 它将观 
测 105 个类 星体。 对于 F=  10、 15、 20  mag 的 天体， Gaia 的观 测精度 分别为 4)aas、 
llpas 和 160|ias。 Gaia 星 表将于 2020 年 发表， 即 将给出 微角秒 参考架 Gaia-ICRF。 
另外， 尽管 SIM  PlanetQuest 科学目 标为寻 找外星 行星； 暗物 质在银 河系和 星系形 
成中的 作用； 恒 星物理 和星系 核的特 大质量 黑洞的 研究， 但是也 将观测 3000 颗类 


.  990  - 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


星体， 由其 构成参 考架。 因此 IAU 是 否会再 次采用 微角秒 量级的 Gaia 和 SIM 
PlanetQuest 的 光学参 考架， 还有待 于这些 星表问 世后再 讨论。 

(2)  2009 年 IAU 第 27 届大会 B3 决议：  2010 年 1 月 1 日 1入11采用3  414颗射 
电源 组成的 ICRF-2 作为 ICRS 的 实现， 其 中包括 了全球 VLBI 测地 和天体 测量网 
的常规 观测和 VCS 计划， 也是射 电和天 体测量 学家在 ICRF-1 使用的 12 年 期间不 
断 努力的 结果。 今后射 电源的 数目还 将不断 增加。 由于 实际使 用的是 依巴谷 星表， 
自 行误差 使得至 2010 年依 巴谷星 的位置 精度从 1991.25 年的 1  mas 左右 降低至 
22mas, 因此 ICRF-2 与依 巴谷星 表之间 的联系 仍然在 进行。 

(3)  参考架 的精度 提高和 指向的 维持。 其 中包括 2 个部 分工作 ： （a) 除 了加入 
源的 结构指 数改正 值外， 开展对 ICRF 源 的高频 观测， 以减小 源结构 对天体 测量精 
度的 影响； 改进对 流层的 模型和 短期波 动等， 这 些都属 于减小 源位置 的偶然 误差； 
(b) 合理的 选择定 义源， 以维持 参考架 的稳定 性[6]。 

(4)  根据 1 99 1 年 IAU 第 2 1 届 大会 A4 和 2000 年第 24 届 大会 B1.3 决议， VLBI 、 
SLR、 LLR、 脉冲星 计时、 守时 和时间 传递、 GPS 的高 精度观 测资料 都必须 在相对 
论 框架的 BCRS 和 GCRS 中进行 归算。 为 了建立 微角秒 精度的 天球参 考架， 在观 
测资料 处理中 都必须 考虑长 期光行 差[7]， 以及引 力波和 哈勃膨 胀的各 向异性 对射电 
源和 遥远天 体自行 的影响 [8〜9]。 2003 年 S.  Klioner 给 出了在 参数化 后牛顿 
(parameterized  post-Newtonian,  PPN) 框 架下处 理空间 天体测 量卫星 Gaia 等观 测资料 
的微角 秒精度 的归算 模型， 今后如 果有些 天文卫 星能观 测与太 阳角距 很小的 天体， 
则 其观测 资料处 理和卫 星运动 定轨需 要计入 一阶后 牛顿近 似的高 阶项， 即后 -后牛 
顿 近似。 对 于双星 和双脉 冲星， 以及 Lisa(Laser  Interferometer  Space  Antenna) 和 
Astro(Astrodynamical  Space  Test  of  Relativity  using  Optical  Devices) 计 划中局 部参考 
系 (如 GCRS) 的后- 后牛顿 定义、 后- 后牛顿 引力场 的多极 结构、 AM 本 的后- 后牛顿 
运动方 程式等 课题也 有待解 决[1(3]。 另外， 在 2000 年 IAU 第 24 届大会 B  1.3 决议中 
BCRS 的指 向采用 ICRF 的 指向， 当 然也可 以采用 时刻 的黄道 6 •。所 对应的 
BCRS(  q) 平面 (2006 年 IAU 第 26 届大会 B1 决议 已给定 黄道的 定义) 或 银道面 。例 
如， 依 巴谷卫 星的观 测资料 是在黄 道坐标 系内处 理的， Gaia 卫星的 结构与 依巴谷 
卫星 相似， 只 是更加 精细。 今后 Gaia 资料 处理所 采用的 参考系 还有待 考虑。 

(5)  今后 的常数 系统。 2009 年 IAU 第 27 届大会 B2 决议 采用了  IAU2009 天文 
常数 系统， 其中天 文单位 还将在 2012 年再 讨论。 众所 周知， 随着太 阳系的 探测， 
行 星及其 卫星， 以 及一些 小行星 的质量 将更加 精确， 天 文常数 的新的 测定值 也将不 
断 涌现， 这是天 体测量 和测地 学家们 长期的 任务。 
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天体测 量星表 的编制 


The  Compilation  of  Astrometric  Star  Catalogues 


1. 引言 

星表 是以表 册形式 记载大 量天体 的各种 参数的 数据库 。天 体测量 星表和 天体物 
理星表 是由两 种不同 类型的 参数构 成的。 前者 给出了 天体测 量参数 (如 位置、 自行、 
视 差)， 后者记 载天体 的各种 天体物 理参数 (光 度、 金属丰 度)。 虽然视 向速度 是天体 
的运 动参数 之一， 但 是天体 测量方 法测定 视向速 度的精 度低， 现在仍 然采用 天体的 
光 谱观测 确定， 所以也 属于天 体物理 星表。 当天体 测量精 度达到 微角秒 量级时 (如 
Gaia 天 体测量 卫星的 观测结 果)， 视 向速度 可以从 自行和 视差的 变化， 以及 移动星 
团角 距大小 的变化 推导出 ，它 被称为 天体测 量视向 速度， 以便 区别用 天体物 理方法 
测定 的视向 速度。 天体测 量星表 常常同 时给出 天体的 星等、 光 谱型等 数据， 满足天 
体证认 工作的 需要。 对 于研究 天体的 演化和 形成的 天体物 理课题 ，如 SDSS(Sloan 
Digital  Sky  Survey) 、 QuEST(Quaser  Equatorial  Survey  Team) 巡天， 也 同时给 出了天 
体测量 参数。 现在 星表和 数据库 都向着 同时给 出天体 测量参 数和天 体物理 参数发 
展， 这类 星表称 为联合 星表。 

光学 天体测 量星表 是星表 中最多 和最早 发表的 。这 些星表 中有世 界上最 古老的 
天 体测量 星表： 我国天 文学家 石申于 公元前 4 世纪 编著的 121 颗 恒星的 位置， 后世 
称 为石氏 星经； 以及 公元前 150 年希腊 天文学 家编制 1000 颗恒 星的喜 帕恰斯 
(Hipparchus) 星表。 天体 测量星 表不仅 给出了 天体的 位置、 自行、 视差， 而 且给人 
们 提供了 科学研 究所必 需的参 考架， 如 ICRF-1(1998)、 依巴 谷星表 (1997)。 目前光 
学天 体测量 星表按 用途大 致可分 为彐类 ： （1) 作为 一级或 二级参 考架用 的星表 。前 
者是 依巴谷 星表， 包括了  12 万颗 星的精 确的天 体测量 参数。 后者如 重新归 算的照 
相天 图星表 (Astrographic  Catalogue,  AC,  1998) 和依巴 谷卫星 上恒星 测绘仪 的观测 
资料 编制的 Tycho-2 星表 (2000)， 以及 UCAC3 星表 (2009)。 UCAC3 星表即 美国海 
军天 文台的  CCD  天体照 相星表 (U.S.  Naval  Observatory  CCD(Charge-Coupled 
Device)Astrograph  Catalog)；  (2) 巡 天观测 用的工 作星表 。如  USNO  B1.0(2003)、 
GSC2.3(2008)oGSC2.3 包括 了暗至 5广 22.5 20.5 、/#=  19.5  mag  的 945  592  683 
个天体 的位置 和测光 资料。 其位置 精度：  0.2〃 〜 0.28"， 星等 误差约 0.13 〜 0.22  mag; 
(3) 专 题研究 及其他 的各类 地面天 体测量 星表。 前者如 上述的 SDSS 星表， 后者如 
德 国天文 计算研 究所的 FK 系 列基本 星表、 美国 编制的 GC 星表 (1937) 和 N30 星表 
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(1952)， 以 及众多 的子午 、照 相星 表等; 这些 星表在 编制综 合星表 ，如 PPM(Positions  and 
Proper  Motions ,  1994) 星表、 ACRS(Astrographic  Catalogue  References  Stars ,  1991) 星表 
禾口 数据库  ARIGFH(Astronomisches  Rechen  Institut  Geschichte  des  Fixstemhimmels)、 
NOMAD  (Naval  Observatory  Merged  Astrometric  Dataset) 都 是有用 的资料 [1  〜 4]。 

2. 星 表编制 的现状 

星表 按研究 方法来 分有天 体测量 星表、 测光星 表和光 谱表。 在法 国斯特 拉斯堡 
数 据库中 收集了  310 个天 体测量 星表、 279 个测光 星表、 254 个光谱 星表。 星表按 
波 段分有 射电、 红外、 光学、 X 等 星表。 如 射电的 ICRF-1、 NVSS(NRAO/VLA  Sky 
Survey  Catalog,  1998) 、 FIRST(Faint  Images  of  the  Radio  Sky  at  Twenty-cm ,  2003)、 
WENSS(Westerbork  Northern  Sky  Survey ， 1997) 等； 红外 星表有  IRAS  点 源星表 (Point 
Source  Catalogue ,  PSC,  1987)、 2MASS(2000) 和  DENIS(2000)；  X  射线 星表有 
WGACAT (即 ROSAT 点源 星表， 1994)。 星 表按观 测目标 的类型 分有恒 星星表 、变 
星 星表、 双星 星表、 非恒 星天体 星表等 [5]。 

当前 天体测 量学家 的最重 要任务 有以下 5 个 ： （1) 准备 第二个 天体测 量卫星 
Gaia 将于 2012 年 8 月 发射， 预期在 2020 年 将发表 微角秒 精度的 Gaia 星表； （2) 依 
巴 谷星表 向暗星 方向的 扩充， 如 2009 年 发表的 UCAC3 星表， 以及 URAT(USNO 
Robotic  Astrometric  Telescope) 的观测 计划 [6] ;  (3) 改进已 经发表 的星表 ，如 
GSC2.3(Guide  Star  Catalog) 通 过消除 系统差 (星 等差， 色差， 与 赤经和 赤纬有 关的误 
差) 和 偶然误 差后， 出版 GSC2_4[7];  (4) 在 ICRF-1 使用 12 年后， 2009 年国 际天文 
联合会 (IAU) 第 27 届大会 B3 决议， 2010 年 1 月 1 日 采用 IRCF-2(2009) 实现 ICRS。 
与 ICRF-1 比较， ICRF-2 增 加了射 电源的 数量， 提高源 的位置 以及坐 标轴指 向的精 
度[8];  (5) 局部 天区高 精度、 高密 度星表 的编制 ，如 DAS(Deep  Astrometric  Standard)。 

光谱星 表的发 表主要 随着专 题而来 ，如 SDSS 巡天 包括北 银极的 1/4 天 区和南 
银 极附近 300  deg2 天区的 5 色高 分辨率 的光学 图像， 对 覆盖约 10  000  deg2 的 天空， 
数量 >  108 的 恒星和 相同数 量星系 给出天 体测量 和测光 资料， 并包括 106 星系和 105 
类 星体的 光谱。 已 发表的 DR7(2009) 给出 11  663  deg2 天 区内的 天体的 天测、 测光 
和光谱 资料。 其他还 有晚型 巨星、 褐矮星 光谱巡 天等。 CORAVEL(COR-relation 
Radial  VELocities) 光电 互相关 分光仪 (安装 在智利 La  Silla 欧南天 文台的 Danish 
1.54m 望远 镜和法 国上普 罗旺斯 天文台 Swiss  lm 望远 镜上) 的 20 年观测 资料和 
CORAVEL  的 提高型  ELODIE (安装 在上普 罗旺斯  1.93m  和  La  Silla  1.2m  Euler  Swiss 
望远 镜上) 的高 精度资 料给出 了天体 的视向 速度。 需要 特别指 出的是 RAVE(Radial 
Velocity  Experiment) 工 作组在 2003 〜 2010 年间 用英澳 天文台 1.2m 的 施密特 望远镜 
和 北半球 的相应 望远镜 (如 国家天 文台的 LAMOST(Large  Sky  Area  Multi-Object 
Fiber  Spectroscopic  Telescope)、 日本  Kiso 和  Tautenburg  的施 密特望 远镜) 进 行全天 
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区 测定视 向速度 的计划 。这 个恒星 运动学 的数据 库将比 现在提 出的其 他巡天 计划大 
3 个 数量级 ，至 2010 年 将给出 106 颗恒星 的视向 速度， 精 度好于 5km/So  RAVE 
DR2(2008) 已正式 发表， 它 包括了  2003 年 4 月 11 日至 2005 年 3 月 31 日的 观测。 
实 际上至 2007 年 6 月 26 日 用该望 远镜上 6dF 多光纤 分光仪 已得到 196  131 颗恒星 
的 220  070 条 光谱。 

由于 CCD 的 应用， 天 体的测 光已经 与天体 测量和 光谱观 测不可 分开， 所以在 
现在 的这些 计划中 都给出 了测光 资料。 为了完 整地了 解某个 天体的 形成和 演化过 
程， 现 在的观 测都在 多波段 进行， 如 1997 年 IAU 第 179 次讨 论会专 门讨论 多波段 
巡 天的新 结果。 

3. 今后 的发展 [9] 

在 以往的 2500 年 之中， 各个 波段和 各种天 体的星 表的编 制在不 断地进 行着， 
从未间 断过。 由于 弱的微 引力透 镜效应 (微 引力透 镜效应 噪声) 引起了 天体的 位置变 
化， 即使 微角秒 的天体 测量星 表每隔 20 年也 要重新 编制。 星 表编制 的关键 和难点 
为 ： （1) 观测 资料与 新技术 的发展 (如 CCD 和漂 移扫描 技术的 应用) 有着密 切的关 
系。 随着空 间天体 测量的 发展， 星 表包括 天体的 数量和 位置精 度上都 有一个 飞跃。 
如图 1 所示， 位置精 度已从 公元前 150 年的 1000” 提高至 1  mas, 现 在人们 正为着 
位置精 度达到 lias 而 努力。 光谱星 表也有 类似的 情况， 随着大 视场多 目标光 纤分光 
仪和 高质量 CCD 照 相机的 应用， 将有 利于高 精度、 快速 地编制 各类光 谱星表 ，如 
LOCS(LAMOST  Open  Cluster  Survey  project) 将花 5 年左右 时间观 测大约 400 个疏散 
星团； （2) 要求 编制星 表的天 体越来 越暗， 如 DAS 计划中 的极限 星等为 25  mag, 
因此星 表中包 括天体 的数量 也随之 增加。 从观测 至星表 发表一 般要在 10 年 左右， 
如依巴 谷星表 (极限 星等为 12.4  mag) 从 1989 开 始观测 ，至 1997 年才 发表该 星表。 
UCAC3 星表 (极限 星等为 16  mag) 从 1998 年 2 月 开 始观测 ，至 2009 年 发表； （3) 随 
着观测 精度的 提高， 观测 资料的 处理已 从牛顿 框架改 为一阶 后牛顿 框架。 如 果精度 
要求 高于微 角秒， 则是 否要考 虑更高 阶项， 即采 用后- 后牛顿 框架， 还有 待考虑 [1()]。 

在 Gaia 星 表未发 表前， 依巴 谷星表 仍然是 ICRF 在光学 波段的 实现。 因为依 
巴谷 星表星 密度小 (每 平方度 3 颗 星)， 实 际采用 的参考 星表为 Tycho-2。 它 包括亮 
于 12.0  mag 的 2  539  913 颗星 (平 均密度 在银道 面上为 150  deg_2, 在 银极为 25  deg-2) 
的 位置和 自行， 精度 分别为 7  mas(F<  9  mag, 相应 历元为 J1991.25) 和 2.5  mas/yr。 
亮于 9  mag 星 的测光 精度为 0.013  mag。 对于 小视场 的观测 可以用 UCAC3 作为参 
考 星表， 或者 采用今 后陆续 发表的 URAT 星表。 今后 IAU 是否 会采用 Gaia 和 SIM 
PlanetQuest 给出 的光学 参考架 替代现 在采用 的河外 射电参 考架， 还有待 讨论。 

现在 正在进 行地面 的光学 巡天计 划有： SkyMapper 、 URAT 、 Pan-STARSS 、 LSST 
等， 极 限星等 都达到 20  mag 左右。 这些 计划科 学目标 侧重天 体物理 方面的 研究， 
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如 太阳附 近几百 pc 内的 小质量 和亚恒 星族； 银河 系力学 结构、 大尺度 冕流； 银河 
系的 形成和 演化； 太 阳系天 体的轨 道的改 进等。 今后， 更多集 中于在 各个波 段和对 
各 种天体 的联合 星表的 编制， 既包 括了天 体测量 参数， 又有天 体物理 参数； 如对银 
心 星团 的射电 和 近红外 波段的 观测。 


图 1  2000 年以来 主要光 学和射 电星表 的位置 精度。 

参 考文献 

[1]  李 东明， 金 文敬， 夏一飞 ，等. 天体 测量学 方法一 历史、 现状和 未来， 北京： 中国科 学技术 
出 版社， 2006:  285-330. 

[2]  金 文敬. 天体测 量星表 与巡天 观测的 进展. 天文 学进展 ,  2009,  27(3):  247-269. 

[3]  Lopez  C  E.  Astrometric  Survey.  In:  Murdin  P  ed.  Encyclopedia  of  Astronomy  and  Astrophysics, 
London:  Institute  of  Physics  publishing,  2001 :  95-100. 

[4]  Warren  Jr.W  H.  Star  Catalogs  and  Survey.  In:  Maran  S  P  ed.  The  astronomy  and  Astrophysics 
Encyclopedia,  Cambridge:  Cambridge  University  Press,  1992:  655-661. 

[5]  Veron-Cetty  M  P,  Veron  P.  A  catalogue  of  quasars  and  active  nuclei:  12  th  edition.  Astronomy 
&  Astrophysics,  2006,  455(2):  773-777. 

[6]  Zacharias  N.  The  URAT  Project.  In：  Seidelmann  P  K,  Monet  A  K  B  eds.  Astronomical  Soc.  of 
the  Pacific  Conf.  Series,  2005,  Vol.  338:  98-105. 

[7]  Lasker  B  M,  Lattanzi  M  G,  McLean  B  J,  et  al.  The  second-generation  guide  star  catalog: 
Description  and  properties.  Astronomical  Journal,  2008， 136(2):  735-766. 

[8]  IERS/IVS  Working  Group.  IERS  Technical  Note  No. 35:  The  Second  Realization  of  the 
International  Celestial  Reference  Frame  by  Very  Long  Baseline  Interferometry.  Frankfurt  am 
Main:  Verlag  des  Bundesamts  fur  Kartographie  und  Geodasie,  2009:  Chap  13,  82-83. 

[9]  Brown  A  G  A.  Getting  ready  for  the  micro-arcsecond  era.  In:  Jin  W  J,  Platais  I  &  Perryman  M 
AC  eds.  Proceedings  of  the  IAU  Symposium  No. 248,  Cambridge:  Cambridge  University  Press, 


•  996  • 


10000 个科学 难题. 天 文学卷 


2008:  567-576. 

[10]  Klioner  S.  A  practical  relativistic  model  for  microarcsecond  astrometry  in  space.  Astronomical 
Journal,  2003,  125(3):  1580-1597. 


撰 搞人： 金文敬 

中 国科学 院上海 天文台 


引 力 理论的 天体测 量检验 


•  997  • 


引力 理论的 天体测 量检验 

Astrometric  Test  of  Gravity  Theories 

爱因斯 坦提出 广义相 对论的 时候， 理论的 实验基 础并不 坚实。 广 义相对 论完美 
地解释 了水星 近日点 每世纪 43 角秒的 “ 异常” 进动， 但当时 还测不 准的太 阳的扁 
率 也有可 能导致 进动。 爱因 斯坦预 言太阳 引力引 起的光 线偏折 是牛顿 理论的 2 倍， 
星 光经过 太阳表 面时偏 折角的 数值为 1.75 角秒。 1919 年日全 食时对 这一效 应的观 
测验证 曾轰动 全球， 然而那 时的方 位观测 的精度 不高， 特别是 日冕物 质也会 造成光 
线 弯曲， 那次 观测的 误差可 能高达 30% 以上。 广义相 对论的 另一项 经典预 言是光 
从 天体发 出后， 为挣脱 天体引 力的束 缚要不 断损失 能量， 地球 上的观 测者会 看到谱 
线 红移。 引力 红移需 要与多 普勒红 移以及 光在介 质中传 播产生 的红移 现象相 区分， 
直到 1959 年才由 Pound 等的 实验予 以初步 证实。 

在 这种情 况下， 出 现了很 多与广 义相对 论竞争 的引力 理论， 需要 用实验 来检验 
这些 理论。 为了 在太阳 系弱引 力场的 情况方 便地检 验这些 理论， 1968 〜 1972 年期间 
Nordtvedt 和 Will 建立 了含有 10 个 参数的 1 阶 后牛顿 (1PN) 近似 度规。 对不 同的理 
论， 这 些参数 取不同 的值。 实验的 目的就 成了测 定这些 参数的 数值。 这一体 系称为 
参 数化的 后牛顿 (PPN) 体系。 最 重要的 2 个 PPN 参数是 爱丁顿 参数# 和 y。 测定这 
2 个参 数的值 成了近 年来太 阳系引 力实验 的重要 目标。 对 广义相 对论， 它们 的值都 
是 1， 然 而反过 来并不 成立， 还 有一些 理论的 # 和 y 也是 1。 

得 益于时 频技术 的飞速 发展， 20 世纪 60 年代 开始了 相对论 实验验 证的新 时代。 
1955 年英国 国家物 理实验 室制成 的第一 台铯原 子钟， 日 频率稳 定度为 lx  1(T9。 现 
在 最好的 铯喷泉 原子钟 的日频 率稳定 度接近 1(T16。 有了高 精度的 时钟， 加 之战后 
雷达 技术的 进步， 60 年代初 开展了 向金星 等行星 发射射 电信号 并用雷 达接收 回波， 
记录 下时间 间隔用 以计算 测站到 行星的 距离。 Shapiro 指出， 根 据广义 相对论 ，电 
波 在引力 场中传 播的坐 标速度 小于真 空中的 光速， 从而造 成回波 的时间 延迟， 称为 
引力 时延或 Shapiro 时延， 被誉 为广义 相对论 的第四 个经典 检验。 雷 达测距 和多普 
勒测速 现已成 为深空 探测飞 船的主 要测控 手段。 雷达测 距的精 度现在 已好于 1 米， 
而多普 勒测速 的精度 在每秒 0.5 毫米 左右。 可见 光比射 电波的 波长短 得多， 激光测 
距也 就有高 得多的 精度。 激 光测卫 (SLR) 和激 光测月 (LLR) 的 绝对精 度已从 1 厘米 
提高 到毫米 量级。 这 些高精 度的测 距资料 被用来 在太阳 系的范 围内检 验引力 理论。 

方 位观测 的精度 在这期 间也得 到了大 幅度的 提高。 这是从 两条途 径去实 现的。 
一条途 径是空 间天体 测量， 摆 脱地面 大气的 干扰。 欧洲 空间局 的依巴 谷卫星 的定位 
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精 度好于 1 毫 角秒。 下一代 天体测 量卫星 Gaia 的观测 精度将 提高到 10 微角秒 。另 
一途 径是发 展干涉 测量。 地 面甚长 基线干 涉测量 (VLBI) 的定 位精度 已好于 1 毫角 
秒。 干涉测 量的分 辨率与 A/6 成 正比， 其中 /I 和 6 分别 为波长 和基线 长度。 美国计 
划中的 光干涉 天体测 量卫星 SIM 的 定位精 度可达 1 微 角秒。 日本 的空间 VLBI 系 
列 VSOP 由于 增大了 基线的 长度， 定位 精度可 提高到 数十微 角秒。 

在 时频技 术支撑 下的这 些高精 度天体 测量技 术与航 天技术 相配合 ，启动 了一个 
验证 引力理 论的新 时代。 PPN 参数 ^ 要用 天体 的轨道 运动来 测定。 行 星和飞 船的雷 
达测 距和月 球的激 光测距 以及经 典的方 位资料 一起精 确地确 定了太 阳系天 体的历 
表， 验证 了行星 的轨道 近日点 进动， 得到夕 -1 的 值小于 10_3。 

PPN 参数; ^的测 定依赖 于电磁 信号的 传播， 测定 的精度 更高。 目 前最准 确的测 
定有 2 个 实验。 2003 年 Bertotti 和 Tortora 用卡 西尼飞 船发来 的信号 在经过 太阳附 
近时产 生的引 力时延 所造成 的频率 变化， 测定 7-1 的值为 (2.1±2.3)xl(T5。 这 曾被认 
为 是精度 最尚的 一 '次 测定 ，但 Kopeikin 等认为 在资料 处理时 未考虑 太阳的 移动， 
实 际精度 没有这 么高。 2009 年 Fomalont 和 Kopeikin 发表了 他们的 VLBI 资 料处理 
的 结果， 观测了 太阳对 4 个射电 源辐射 的引力 偏折， 得到; k  =  0.9998  ±  0.0003。 这 
两次 测量是 迄今为 止对; r 最精 确的 测定。 在大多 数高精 度天体 测量资 料处理 的模型 
中， 只保留 PPN 参数 ^ 和 & 因 而其他 PPN 参 数的测 定结果 较少， 但 也没有 发现违 
背 广义相 对论的 情况。 

另一项 引起广 泛关注 的相对 论效应 是所谓 Lense-Thirring(LT) 效应。 广义 相对论 
指出， 天体 的自转 会拖曳 周围的 空间， 对 围绕该 天体运 动的卫 星的轨 道运动 和卫星 
上陀 螺的指 向产生 影响。 2004 年 Ciufolini 和 Pavlis 公 布了对 2 颗 Lageous 卫星 11 
年激光 测距资 料的处 理结果 。他们 发现了  LT 效应 导致的 卫星轨 道面在 赤道面 上的进 
动， 精度是 10%。 他们提 出发射 第三颗 激光测 距卫星 LARES 以进 一步提 高检测 LT 
效应的 精度。 也是在 2004 年， 美 国发射 了斯坦 福大学 科学家 研制的 GP-B 卫星 ，卫 
星上载 有除引 力外不 受任何 力作用 的球形 陀螺， 陀螺置 于超低 温的环 境下以 防止热 
辐射。 快速 转动的 陀螺开 始指向 飞马座 IM 星， 然 后测量 陀螺指 向相对 恒星的 漂移。 
地球自 转造成 的这种 LT 漂移的 数值只 有每年 0.041 角秒， 是非 常微小 的量。 

强引力 场中的 相对论 验证目 前主要 来自脉 冲双星 。从 地面 观测者 记录的 脉冲到 
达 的时间 间隔可 以确定 双星的 相互绕 转轨道 ，并 且从轨 道周期 的变化 来验证 爱因斯 
坦 预言的 双星的 引力波 辐射。 Taylor 等 的这一 工作荣 获诺贝 尔奖。 下 一步有 必要建 
立 更大口 径的射 电望远 镜来探 测银河 系中心 黑洞附 近天体 的运动 ，为 强引力 场中引 
力 理论的 检验获 取更多 的资料 。引力 波的直 接探测 则成 为物理 学和天 文学现 代最重 
要 的基础 研究课 题之一 。引 力波探 测器极 其精确 地测量 2 个物 体之间 距离的 周期性 
变化。 到达地 球附近 的引力 波极其 微弱， 因 此引力 波探测 对技术 的要求 非常高 。目 
前地 面的引 力波探 测器有 美国的 LIGO, 意 大利和 法国的 VIRGO, 德国的 GE0600 
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和 日本的 TAMA300。 空间 的引力 波探测 器则有 欧洲空 间局和 美国宇 航局共 同研制 
中的 LISA。 迄 今为止 还没有 直接探 测到引 力波。 

到现在 为止， 广义相 对论通 过了所 有的天 文实验 验证。 这 些实验 主要是 在太阳 
系的 弱引力 场中进 行的。 几 乎可以 断言， 任何一 个引力 理论， 在太阳 系内和 弱场低 
速近似 下应当 趋于广 义相对 论以保 证能通 过已有 的实验 。这并 不等于 说引力 理论的 
实验验 证已经 结束。 相反， 这一课 题只是 处于初 步取得 成功的 阶段。 从爱因 斯坦开 
始， 理论 物理学 家一直 致力于 将引力 和宇宙 的其他 3 种 力统一 起来， 建立所 谓的最 
终 理论。 天文学 家则为 暗能量 和暗物 质疑难 而十分 迷惑。 几乎 没有科 学家认 为广义 
相 对论是 “最 后的” 引 力理论 而无需 修正。 今后 引力理 论的实 验验证 不仅要 在现有 
的各种 引力理 论中挑 出哪一 些理论 可以继 续生存 ，还将 寻找在 什么情 况下广 义相对 
论 等引力 理论不 再成立 。为此 也要努 力设计 实验来 检验引 力理论 的基础 原理， 例如， 
等效 原理。 

人 类的实 验仪器 在地球 上或其 附近， 那 里太阳 引力的 相对论 效应为 1(T8, 即使 
在太 阳表面 也只有 10-6, 然 而某些 相对论 效应可 能随时 间积累 而变得 显著。 测量如 
此微 小的效 应相当 困难， 主 要依靠 日益发 展的高 精度天 体测量 技术， 同时必 须与时 
频技术 和航天 技术相 协作。 引力 实验是 一 '项基 础研究 课题， 也是 一 '项 尚科技 的工程 
项目。 引力实 验的提 出和执 行通常 是一个 时间跨 度大， 需要多 个领域 的科学 家和工 
程师通 力协作 来克服 各种技 术和理 论上的 困难， 也是费 用高昂 的项目 。首先 要有创 
新的好 想法， 提出 计划和 方案， 争 取得到 支持进 行项目 的预研 究和预 实验， 不断论 
证方 案的可 行性。 在方 案得到 实施并 取得资 料后， 要进 行艰苦 的资料 处理工 作以取 
得 理想的 成果。 这些 项目的 实施， 不 但会取 得基本 物理和 天文学 的重要 成就， 也会 
推动高 科技的 发展。 同时， 在规划 每一个 高精度 天体测 量项目 和深空 探测计 划时， 
都应 当探索 如何将 这些项 目和计 划所取 得的高 精度测 量资料 用于引 力理论 的实验 
验证。 
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高精 度天体 测量资 料处理 的相对 论模型 

Relativistic  Model  of  Data  Processing  in  High-precision  Astrometry 

20 世纪 60 年代 开始， 在快速 发展的 时频技 术的支 撑下， 出现了 一批高 精度天 
体测量 技术， 包 括雷达 测距、 多普勒 测速、 卫 星和月 球激光 测距、 甚 长基线 干涉测 
量、 全球 定位系 统和空 间天体 测量卫 星等。 这些 观测手 段与日 新月异 的太阳 系深空 
探测相 结合， 取 得了大 量高精 度的天 体测量 资料。 测角 精度达 到毫角 秒级， 测距精 
度可达 厘米级 (激光 测距) 或米级 (雷 达测 距)， 异地 时间同 步的精 度好于 1 纳秒 。天 
体测量 技术的 进一步 发展将 使精度 相应提 高到微 角秒， 毫米 和皮秒 量级。 处 理这些 
高精 度资料 不可能 在牛顿 力学的 框架内 进行， 必 须采用 相对论 模型。 

高 精度天 体测量 是在太 阳系内 进行的 ，首先 需要确 定的是 太阳系 的时空 度规。 
太阳、 行星 和卫星 组成的 是复杂 的多体 问题。 经典天 体测量 与天体 力学至 少需要 
2 类参 考系： 全局 的太阳 系质心 参考系 (BCRS) 和局部 的地心 参考系 (GCRS)。 在讨 
论行 星的运 动时， 要用 前者。 后者则 用于讨 论人造 卫星的 运动。 此外， 观 测对象 
恒星和 射电源 的位置 是在国 际天球 参考系 (ICRS) 中表 示的， 它是 BCRS 的 无穷延 
伸。 观测站 则大多 数在地 面上， 它们 的站坐 标在国 际地球 参考系 (ITRS) 中 表示， 
它与 GCRS 的关系 由地球 自转、 岁差 章动和 极移等 联系。 这 表明需 要有多 个参考 
系 来处理 资料。 在相 对论框 架内， 这 一点显 得更为 必要。 不 同的参 考系有 不同的 
时间和 空间， 必须 给出它 们之间 的相互 联系。 广义相 对论中 没有优 越的坐 标系， 
弯曲的 时空中 不存在 简单的 直角坐 标或球 坐标， 为了 对不同 类型和 不同时 间地点 
的资 料进行 处理和 比较， 必须 明确选 定坐标 规范。 表 示天体 形状的 多极矩 一定要 
在天体 的局部 参考系 中才是 几乎不 随时间 改变的 常数， 但在 全局的 BCRS 中也要 
考 虑这些 多极矩 产生的 引力。 此外， 爱因 斯坦在 提出广 义相对 论时就 强调， 广义 
相对论 在测量 上的概 念与经 典的概 念有颠 覆性的 差别。 例如， 在我 们生活 的地球 
上 不同地 点的同 时性依 赖于坐 标系的 选择， 2 个天体 之间距 离的定 义也依 赖于坐 
标系的 选择。 以上列 举的困 难并不 完整， 但能 够说明 高精度 天体测 量资料 的处理 
需要 多参考 系的多 体问题 相对论 模型， 需要权 威机构 选定具 体的坐 标系从 而确定 
各 个参考 系中的 度规， 需要 对传统 的天体 测量概 念做出 相对论 的定义 和诠释 ，需 
要 对各种 类型的 天体测 量资料 和项目 给出具 体的资 料处理 模型。 这是 复杂、 困难 
又有实 用价值 的研究 课题。 

Bmmberg 和 Kopeikin(BK) 于 1989 年 第一次 成功地 建立了 多体问 题完整 的多参 
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考系 理论。 它是 广义相 对论框 架下的 1 阶 后牛顿 (1PN) 近似， 用匹配 的方法 建立了 
局部系 和全局 系的坐 标和度 规之间 的转换 关系以 及天体 的运动 方程。 1991 年 
Damour,  Soffel  和  Xu(DSX) 采 用了可 测量的  Blanchet-Damour(BD) 定 义的多 极矩， 
摈弃了  BK 对天 体内部 为理想 流体的 限制， 更完美 地在理 论上解 决了这 一问题 。在 
BK 和 DSX 的理 论中， 无 论在全 局系还 是局部 系中， 引力由 1 个标 量势和 1 个矢 
量势 决定， 它们 是场点 与各个 天体的 位置、 速度、 质量、 多 极矩和 自旋的 函数。 

从 1976 年起， 为 了给高 精度天 体测量 资料处 理制定 规范， 国际 天文学 联合会 
(IAU) 组织有 关专家 组成一 些工作 小组， 准 备决议 草案。 IAU 历届大 会以广 义相对 
论 为理论 框架通 过了一 系列的 决议。 首先 定义了  BCRS 和 GCRS 中 的各个 天文时 
间， 它们的 单位及 其相互 关系。 有了  BK 和 DSX 的 理论工 作后， 1991 年的第 21 
届 大会， 在以 Brumberg 为首的 工作小 组的推 动下， 通过了  BCRS 和 GCRS 中度规 
形式 的初步 决议。 1997 年 后又成 立了以 Soffel 为组长 的工作 小组， 2000 年第 24 
届大 会通过 了关于 BCRS 和 GCRS 中 的度规 、坐标 和坐标 系转换 的详尽 决议。 2006 
年第 26 届大 会定义 了相对 论框架 下黄道 的概念 并对天 文时间 做了进 一步的 阐明。 

IAU 的这 些决议 似乎已 经完成 了建立 高精度 天体测 量资料 处理的 相对论 模型， 
情况 却并非 如此。 这些 决议仅 仅是相 对论的 1PN 近似， 而某 些超高 精度的 观测资 
料需 要考虑 部分的 2PN 效应。 更 重要的 是这些 决议完 全建立 在广义 相对论 的基础 
之上， 并没 有考虑 还存在 一些与 广义相 对论相 竞争的 相对论 性引力 理论。 在 处理高 
精度天 体测量 资料的 时候， 科学家 希望利 用观测 资料对 这些理 论予以 鉴别。 
Nordtvedt 和 Will 将各 种引力 理论的 1PN 近似 综合成 1 个含有 10 个 待定参 数的度 
规， 称为 参数化 后牛顿 (PPN) 体系， 其 中最重 要的是 2 个爱丁 顿参数 #和 7。 大多 
数 资料处 理工作 都采用 PPN 度 规而非 IAU2000 决议 。然而 PPN 体 系仅在 BCRS 中 
建立， 它不 是多参 考系的 理论。 高 精度天 体测量 资料处 理的相 对论模 型并未 完成。 

IAU 的 决议和 PPN 体系 给出的 都是基 础性的 公式， 对 测距、 测角、 干涉 测量和 
时 间同步 等不同 类型的 观测资 料需要 有具体 的归算 模型。 国际 地球自 转服务 (IERS) 每 
过几年 就在最 新研究 的基础 上出版 IERS 规范， 包括 公式、 参数 的最新 数值和 有关文 
献。 各个 机构也 针对自 己的科 研项目 和工程 任务， 编 制软件 和发布 报告。 例如， 美国 
宇航局 (NASA) 针对深 空探测 的资料 处理就 有习用 的程序 和方案 。该 局的 喷气推 进实验 
室 (JPL) 编 制的行 星和月 球历表 也有特 定的资 料处理 模型， 很多地 方是在 PPN 体系中 
制 定的。 在应用 和比较 各种结 果时， 必须 注意资 料处理 模型的 差异。 

今后 ，要 发展参 数化的 1PN 多 参考系 理论， 目 前只有 Klioner 和 Soffel ，Kopeikin 
和 Vlasov 的 工作， 尚未完 整地建 立这一 体系。 此外， 还要建 立完整 的相对 论性的 
天体自 转理论 和引力 理论的 2PN 近似。 在 理论工 作的基 础上， 逐渐 规范高 精度天 
体测量 资料的 相对论 模型。 对 于具体 的研究 和工程 项目， 仍然 需要通 过研究 工作去 
建立 针对特 定项目 的资 料处理 模型。 
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双 星系统 的运动 学描述 

Kinematic  Description  of  Binary  Stars 

早在 人们还 不能估 计恒星 距离的 1767 年， 约翰 • 米歇尔 就注意 到在邻 近方向 
上恒星 成对出 现的实 际几率 远高于 恒星在 空间随 机分布 假设下 的应有 几率， 并由此 
从统计 学角度 断言： 必然 存在大 量真正 相互舭 邻的成 对恒星 [1]。 1802 年， 威廉 •赫 
歇尔首 次使用 了术语 “ 双恒星 系统” （binary  sidereal  system) [2]， 并在 随后的 研究中 
发现了 恒星之 间的相 互绕转 运动， 这就 为米歇 尔的断 言提供 了有力 证据。 一 般认为 
赫歇 尔的发 现是牛 顿力学 适用于 太阳系 外天体 的最早 证据， 但是， 直到 1827 年才 
由 F.  Savary 通 过拟合 研究得 到了第 一个有 实际双 恒星系 统背景 (大熊 座幻的 牛顿二 
体轨道 解[3]。 为 了方便 起见， 人们现 在常把 双恒星 系统简 称为双 星系统 或双星 ，其 
成员则 通称为 子星。 

在恒星 定位研 究所涉 及的时 间尺度 范围内 ，通 常可 以把双 星质心 的运动 近似为 
匀速直 线运动 ，而双 星子星 的运动 则可以 分解为 随系统 质心的 匀速直 线运动 和围绕 
系统质 心的轨 道运动 。时 至今日 ，牛 顿二体 模型仍 是描述 双星子 星运动 的常用 模型， 
而通 过拟合 观测数 据得到 或改进 双星子 星的运 动学参 数和质 量参数 是目前 研究双 
星运 动学描 述问题 的主要 内容。 这种轨 道拟合 工作主 要有两 方面的 意义。 首先 ，因 
为有近 2/3 的恒 星是双 星系统 的子星 [4]， 所以精 确描述 其子星 的运动 对建立 和维护 
有广 泛应用 价值的 高精度 高密度 星表参 考架具 有重要 意义； 此外， 作 为确定 双星系 
统 三维位 置和速 度的一 种有效 手段， 轨道 拟合对 银河系 结构研 究也具 有重要 意义。 
其次， 建立恒 星质量 与恒星 其他基 本参数 之间的 实测对 应关系 是限制 恒星结 构和演 
化理 论的基 本途径 [5]， 而双星 轨道拟 合是获 取恒星 质量的 唯一可 靠手段 [4]， 因此这 
种拟 合工作 具有重 要的恒 星物理 意义； 同时， 它 还具有 恒星系 统动力 学研究 方面的 
重要 意义， 这是 因为有 关系统 的成员 星质量 几乎是 这种研 究所必 需的唯 一一 种参 
数， 而建 立常用 来估计 恒星质 量的经 验质光 关系需 要具有 可靠质 量的恒 星样本 ，包 
括具 有不同 质量、 年龄 和金属 丰度的 恒星。 

尽管双 星轨道 拟合工 作一直 受到人 们的广 泛重视 ，但 是该 工作极 大地依 赖于高 
精 度观测 资料的 积累， 所 以其早 期的发 展比较 缓慢。 近 年来， 随着观 测技术 的发展 
和 各种巡 天观测 项目的 完成， 高精 度观测 资料有 了大量 积累， 这使得 双星轨 道拟合 
工 作有了 长足的 进展。 得益于 计算机 和网络 技术的 发展， 有关 研究成 果一般 都能从 
发布在 互联网 上的动 态双星 星表中 检索到 [6]。 在取 得这些 成果的 同时， 研究 中也已 
经遇到 了一些 不得不 考虑各 种摄动 因素的 情况。 因此， 建立适 用的包 含不同 摄动因 
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素的子 星运动 模型也 是研究 双星运 动学描 述问题 的重要 工作。 以下就 二体轨 道拟合 
和有 摄模型 建立两 个方面 分别介 绍其中 的主要 难点问 题及其 背景或 由来。 

为了 讨论二 体轨道 拟合工 作的难 点问题 ，我 们需要 首先了 解一些 基本的 背景知 
识。 如果牛 顿二体 拟合模 型足够 精确， 那 么是否 能够给 出可靠 的拟合 结果将 取决于 
观 测数据 的精确 性和充 分性， 以及 拟合方 法的可 靠性。 数据的 精确性 是相对 于观测 
量 大小而 言的， 通 常用信 噪比来 刻画， 以方 位测量 为例， 信噪 比可以 量化为 角位置 
误差 与二体 轨道角 半长径 之比； 观测数 据的充 分性反 映的是 数据对 轨道限 制的程 
度， 通常用 数据的 轨道覆 盖率来 量化； 拟 合方法 的可靠 性指的 是其是 否能够 回避虚 
假 的解。 缺乏 具有足 够精度 的观测 资料仍 将长期 制约轨 道拟合 工作的 进展， 其主要 
原因是 大量双 星轨道 运动的 可观测 效应很 小 [7]。 进一 步发展 天文观 测技术 是改善 
这 种局面 的根本 途径， 但介 绍其中 涉及的 难点问 题已经 超出本 条目的 范围。 有鉴于 
此， 下 面将主 要围绕 “ 以与观 测相当 的精度 预报双 星子星 位置” 这个 双星运 动学研 
究的 基本目 标展开 讨论， 特 别地， 我们 所讨论 的双星 系统都 具有信 噪比明 显大于 1 
的定 位观测 资料。 

第 一个值 得讨论 的是上 述资料 轨道覆 盖率不 足带来 的困难 ，依巴 谷双星 和多星 
星表 [8] 中就有 许多这 方面的 例子。 近 年来， 国际 上普遍 关心的 类似星 表将来 自于空 
间 天体测 量卫星 Gaia 的 观测。 试算 表明， Gaia 数据只 能用来 得到周 期不明 显大于 
该 卫星观 测时间 (约 5 年) 的双 星轨道 [9]， 因此如 何联合 其他资 料给出 具有更 长周期 
双星 的可靠 轨道解 是目前 需要研 究的一 个难点 问题。 研究 表明， 联合 高精度 视向速 
度资 料以及 地面长 期并且 具有一 定精度 的位置 资料是 对部分 系统解 决这个 难题的 
一 个可行 方法。 

如同一 般的拟 合问题 一样， 二 体轨道 拟合可 以转化 为一个 在模型 参数空 间寻求 
目 标函数 全局极 小点的 问题， 这里 的目标 函数是 指可以 恰当反 映观测 数据与 模型计 
算整体 差别的 函数。 二体轨 道拟合 的观测 量通常 都非线 性地依 赖于多 个模型 参数， 
此类拟 合被称 为多维 非线性 拟合。 一 些通用 的非线 性拟合 方法， 如 网格、 退 火和遗 
传算法 等都曾 用于双 星的轨 道拟合 工作。 多维 非线性 拟合一 般比较 费时， 因此 ，在 
需要拟 合大量 双星轨 道时， 一个 值得研 究的问 题是： 如 何根据 具体拟 合数据 和轨道 
的特 点来提 高拟合 方法的 效率？ 在观 测数据 不够精 确充分 时还可 能遇到 目标 函数的 
全局极 小点不 对应于 真实轨 道解的 情况， 因此， 拟合方 法的可 靠性问 题是一 个有待 
解决 的难点 问题。 在多 种数据 联合拟 合时， 与该 问题密 切关联 的是不 同数据 的权重 
设定 以及目 标函数 的选取 问题。 拟 合数据 以外的 其他信 息可以 用来在 一定程 度上判 
断目标 函数全 局极小 解的可 靠性， 有时也 可以用 来在局 部极小 解中遴 选出可 靠解。 

为了 介绍有 摄模型 建立方 面的难 点问题 ，我 们还是 需要首 先了解 一些必 要的背 
景 知识。 理 论上有 许多摄 动因素 会影响 双星系 统的二 体轨道 运动， 但 目前采 用有摄 
模型拟 合双星 子星运 动的工 作尚不 多见。 这 主要是 因为恒 星距离 我们非 常遥远 ，从 
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而绝 大多数 的摄动 因素并 不会对 恒星的 方位产 生明显 影响。 但可 以预见 的是， 随着 
观 测精度 的不断 提高， 建立双 星运动 学模型 必将需 要考虑 越来越 多的摄 动因素 。下 
面我们 就列举 几种重 要的摄 动因素 ：对子 星近心 点距很 小同时 轨道偏 心率又 很大的 
双星 系统， 潮汐摄 动有可 能对子 星位置 预报产 生明显 影响； 如 果上述 系统的 子星是 
致密的 大质量 天体， 如中 子星或 黑洞， 那 么就会 出现强 引力场 环境和 子星高 速运动 
的 情况， 此 时相对 论效应 就变得 非常显 著了； 再考 虑一 种双星 质心围 绕邻近 的第三 
颗恒星 转动的 情况， 拟合这 种系统 的运动 通常采 用双二 体模型 (所谓 双二体 指的是 
双星 的两颗 子星、 双星质 心与上 述第三 颗恒星 分别构 成的两 个“二 体模型 ”)， 现在 
已有证 据表明 在目前 的观测 精度下 有时必 须考虑 H 体效 应。 

根 据不同 类型双 星系统 的运动 学特征 ，建立 既有效 又紧凑 的子星 运动模 型是必 
要的， 同时也 是十分 困难的 。要 理解这 一点需 要注意 到以下 两方面 的情况 。一 方面， 
如果 引入了 上面提 到的任 何一种 因素， 即潮汐 摄动、 相对 论效应 或三体 效应， 那么 
双 星系统 的运动 都将变 得十分 复杂， 特 别地， 子 星运动 模型不 再有简 单的分 析表达 
式； 另一 方面， 未来 的高精 度高密 度星表 参考架 将包含 大量可 以精确 描述其 运动的 
双星 系统， 因此， 我 们不能 期望如 描述太 阳系大 天体运 动那样 采用数 值历表 的形式 
描述双 星子星 的运动 。有针 对性地 建立上 述实用 模型的 基础是 充分了 解各类 系统的 
运 动学特 征及其 动力学 成因， 为此 有必要 进一步 深入开 展天体 测量与 天体力 学等相 
关学科 之间的 交叉性 研究。 
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天体距 离的几 何测定 


Geometric  Distance  Determination  of  Celestial  Objects 


哥白 尼日心 体系的 要害是 “日 心地动 说”， 即 地球在 绕太阳 运动。 尽管 伽利略 
发现了 不同日 期金星 大小和 位相的 变化， 给日 心说以 有力的 佐证， 但 这毕竟 没有直 
接证明 “地球 是在动 的”， 至少 日心说 不能算 是对实 测结果 的唯一 解释。 例如 ，第 
谷于 1588 年 提出了 一种介 于托勒 密地心 体系和 哥白尼 日心体 系之间 的宇宙 体系： 
地球 位于宇 宙中心 且静止 不动， 其 他行星 绕太阳 转动， 而太阳 则带着 所有这 些行星 
一 起绕地 球转。 在 第谷体 系中， 尽管地 球静止 不动， 但 金星和 地球之 间的距 离会有 
很大的 变化， 同 样能用 来对伽 利略的 实测结 果做出 合理的 解释。 

如 果日心 说是正 确的， 那么由 于地球 绕太阳 转动， 不 同时间 从地球 上观测 同一颗 
恒星， 恒 星在天 球上的 位置应 该发生 变化， 这 就是恒 星的周 年视差 位移。 只要 能测得 
恒星的 视差， 就能明 确无疑 地证明 地球在 绕太阳 转动， 从 而彻底 否定地 心说。 


图 1 恒星周 年视差 0 定义为 恒星对 地球公 转轨道 
半长径 的最大 张角， 距离 r  =  1/0。 


事实 上哥白 尼在提 出他的 学说之 时已经 意识到 这一点 ，为 此他进 行了首 次恒星 
视差 的实测 工作。 他在 太阳和 恒星两 者黄经 相同以 及相差 180° 的两个 夜晚， 测定 
了 恒星的 黄纬戽 和爲， 结果却 发现爲 = 爲， 即没 有观测 到恒星 有视差 位移， 或者说 
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恒星 的视差 为零。 那么这 是否意 味着地 球没有 动呢？ 哥白尼 对此做 出了正 确的解 
释： 恒星的 时差与 距离成 反比， 由于 恒星的 距离实 在太远 ，它们 的视差 位移非 常小， 
而当时 望远镜 还没有 发明， 肉 眼观测 的误差 太大， 不 可能测 出恒星 视差。 考 虑到他 
所用 观测器 具的精 度只有 3' 〜 5'， 哥白尼 推断恒 星的距 离至少 为日地 距离的 1000 
倍 以上。 在日心 说问世 后的近 300 年内， 许 多人试 图通过 实测发 现恒星 的视差 ，但 
都 没有取 得成功 ，以 至包括 著名天 文学家 第谷在 内的一 些人对 哥白尼 学说的 正确性 
产生了 怀疑。 

随 着望远 镜问世 和观测 精度的 提高， 1837 年俄国 天文学 家斯特 鲁维终 于测得 
织 女星的 视差为 0.125〃 ， 相应的 距离是 26.0 光年。 差 不多同 时德国 天文学 家贝塞 
尔 测得恒 星天鹅 61 的 视差为 0.31〃， 相应的 距离是 10.5 光年。 嗣后， 被测 出视差 
的恒 星越来 越多， 日 心说最 终得以 确证， 人们不 再怀疑 地球在 绕太阳 运动。 现在知 
道， 最 近一颗 恒星到 地球的 距离是 4.22 光年， 约 为日地 距离的 16 万倍， 充 分说明 
哥白尼 的早期 判断是 完全正 确的。 


图 2 依巴谷 卫星。 

今天， 视差 测定仍 然是确 定天体 距离最 基本的 方法， 在天 文学中 始终有 着极为 
重要的 地位。 一 方面， 距离 对于研 究天体 和天体 系统的 物理特 性至为 重要， 另一方 
面由 视差测 定得出 的恒星 的几何 距离， 是天 文学中 众多其 他测距 方法的 基础。 为此， 
天 文学家 一直在 为测得 更多、 更远、 更暗、 更精确 的恒星 的视差 (距 离) 而不 懈地努 
力。 20 世 纪初， 美 国女天 文学家 史莱辛 格开创 了用照 相方法 测定恒 星三角 视差的 
新 纪元， 得 到了大 批恒星 的几何 距离。 1989 年， 欧洲 空间局 (ESA) 发射了 依巴谷 
(Hipparcos) 天体 测量专 用卫星 [1]， 在短短 3 年的时 间内， 测得了  10 万颗恒 星的视 
差， 精 度好于 0.001"。 ESA 还 计划在 2011 年 发射新 一代的 天体测 量卫星 “盖亚 
(GAIA)”， 精 度可达 0.00001〃 [1]， 相当于 1000 千米外 一根头 发丝的 直径； 即使对 
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30000 光年远 的目标 天体， 距 离测定 的相对 精度也 可达到 10%。 一旦 “ 盖亚” 计划 
得 以成功 实施， 对 于银河 系内的 绝大部 分天体 来说， 只要 能观测 得到， 就能 测出它 
们 的几何 距离。 

确定天 体的距 离可以 有两种 不同的 途径， 即绝 对测定 和相对 测定。 例如， 利用 
周年 视差位 移测定 恒星的 距离， 便是一 种最基 本的绝 对测定 方法， 而 依据造 父变星 
周光 关系所 推算得 的距离 属于天 体距离 的相对 测定。 但是， 对 天体来 说视差 测定方 
法的 适用范 围相当 有限， 目前 的观测 能力不 过只有 1000 光年 左右。 最近的 河外旋 
涡星系 一 M31, 其距离 已远达 250 万 光年， 如果 未来的 “ 盖亚” 卫 星上天 并取得 
成功， 对此仍 然鞭长 莫及。 那么 有没有 办法测 得河外 星系的 几何距 离呢？ 


图 3  盖亚 卫星。 

测定天 体几何 距离的 基本原 理是， 利用已 知长度 的基线 (地 球公 转轨道 直径， 
长度为 2 个 天文单 位)， 通 过三角 测量方 法来测 得远方 天体的 距离。 因此， 除了观 
测仪 器的精 度外， 几 何距离 测定范 围还受 到基线 长度的 限制。 例如， 在仪器 观测精 
度不 变的前 提下， 如 能使基 线增长 100 倍， 那 么测距 能力的 范围相 应地可 以增大 
100 倍。 

多年前 已有人 设想， 只要 发射一 台能确 定天体 位置的 空间探 测器， 使它 脱离太 
阳系 而奔向 远方， 那么 就可以 大大加 长用于 测定天 体几何 距离之 基线的 长度， 从而 
扩大几 何距离 的测定 范围。 

1977 年 9 月美国 发射的 “ 旅行者 1 号” 经过 30 多年 的长途 跋涉， 目前 距离地 
球 已接近 100 天文 单位。 要是事 前已在 这样一 台人造 飞行器 上配置 了类似 “ 盖亚” 
所具 备精度 的观测 设备， 那么它 与地球 附近的 “ 盖亚” 卫 星所构 成的基 线长度 ，便 
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能使天 体几何 距离的 测定范 围达到 300 万光 年左右 (仙 女星 系的距 离约为 250 万光 
年 [2])， 而 100 天文 单位远 处发出 的无线 电讯号 传输到 地球也 仅需半 天左右 时间。 
对于 目前人 类的技 术水平 来说， 只 要经过 努力， 做 到这一 点是还 是有可 能的。 
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银河系 内的距 离尺度 

The  Distance  Scale  in  the  Milky  Way 

1. 引言 

疏 散星团 是宇宙 距离尺 度校准 的基石 之一。 毕星 团和昴 星团， 作 为两个 离我们 
最近而 又最容 易观测 的疏散 星团， 在这 方面具 有特别 重要的 意义。 在整个 20 世纪 
中， 对 这两个 星团距 离的测 定一直 没有停 止过， 结果的 准确度 不断得 到改进 [1，2]。 

疏散 星团距 离测定 工作， 按照所 采用的 方法， 可以 分为两 大类。 一类采 用纯粹 
几何的 方法， 包括 三角视 差方法 和自行 会聚点 方法。 另 一类需 要依靠 太阳附 近场星 
的距离 测定结 果或者 关于恒 星结构 和演化 的理论 模型， 主要是 主序拟 合法。 

需 要指出 的是， 在地 面进行 的恒星 H 角视差 测定， 得 到的只 是相对 视差， 必须 
改正 参考星 的平均 视差， 才能得 到绝对 视差。 参考星 的平均 视差， 通 常根据 它们的 
视 星等和 银纬由 自行统 计研究 得到， 其 中涉及 银河系 中恒星 的光度 函数、 恒 星和消 
光 物质的 分布、 太阳和 恒星的 运动。 因此， 地 面测定 的三角 视差， 与 一定的 统计模 
型 有关。 

Hipparcos 卫 星在太 空用三 角方法 直接测 定恒星 的绝对 视差， 它 对近距 星团内 
恒星 的观测 结果， 第一次 提供了 一种可 能性， 即 不借助 任何有 关这些 恒星的 化学成 
分 或恒星 结构的 假定， 并 且与银 河系结 构和运 动的统 计模型 无关， 准 确确定 这些星 
团的 距离。 

对于毕 星团， van  Altena 等在 1997 年 综合了 到那时 为止所 获得的 104 颗毕星 
团成 员星地 面三角 视差测 定值， 给出 加权平 均值为 21.71  ±0.  59  mas (对 应于 距离模 
数 3.32  +  0.06  mag, 距离 46.1  pc)。 Perryman  等 [3] 在  1997 年把  Hipparcos  测 得的毕 
星 团天区 恒星视 差和自 行与地 面观测 得到的 视向速 度结合 ，得 出这个 星团内 恒星的 
三 维位置 和运动 ，然 后考 虑星团 中心附 近半径 10  pc (大致 等于这 个星团 的潮汐 半径) 
内的成 员星， 得到其 质量中 心与太 阳系的 距离为 46.34  ±  0.27pc (对 应于距 离模数 
3.33  ±  0.01  mag)。 这一 结果与 van  Altena 等在 1997 年 给出的 结果惊 人地相 符合。 
因此， 可以 认为， 毕 星团的 距离问 题已经 很好地 解决。 

昴 星团的 距离比 毕星团 远了约 3 倍。 在 Hipparcos 的 测定结 果发表 以前， 就三 
角视差 而言， 只有 Gatewood 等在 1990 年 发表的 结果具 有一定 的实际 意义。 他们 
根据 5 颗 成员星 的视差 得出这 个星团 的平均 视差为 6.6  ±  0.8  mas (对 应于距 离模数 
5.9  ±0.26  mag, 距离 150  ±  18  pc)。 大多 数人运 用主序 拟合法 确定昴 星团的 距离， 
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得到 的视差 数值在 7.4 〜 7.8mas， 通常 采用的 昴星团 距离在 125~135pc, 对应 的距离 
模数在 5.6mag 左右。 

然而， Hipparcos 早 期归算 得到的 昴星团 距离， 却 惊人地 比上述 地面测 定结果 
近了  大约  10  % 。 在  1997 年， van  Leeuwen  和  Hansen  Ruiz  以及  Mermilliod  等分别 
给出了 他们独 立处理 得到的 结果， 两 者都为 8.6  mas。 与这一 视差值 对应的 距离是 
116  pc, 距离 模数是 5.33  mag。 这 意味着 鼎星团 恒星的 绝对星 等比原 来的估 计要暗 
大约 0.3  mag。 如果这 样的结 果是真 实的， 那么 现有的 恒星结 构和演 化理论 就很可 
能 需要作 重大的 修改， 否则， 就 意味着 Hipparcos 的视差 具有可 能大到 1  mas 的系 
统 误差。 

这 个问题 必须搞 清楚。 如 果是恒 星结构 和演化 理论有 错误， 那么 受影响 的不只 
是 用主序 拟合法 确定的 疏散星 团距离 ，用 同样方 法得出 的球状 星团距 离也就 同样有 
错误， 而且 用等龄 线拟合 估计的 星团年 龄也有 错误， 并涉及 星系的 距离、 宇 宙的大 
小和 宇宙的 年龄。 如果是 Hipparcos 的测量 结果受 到某种 未知的 系统误 差影响 ，那 
么也 得把这 种系统 误差的 来源找 出来， 以 免影响 将来更 准确的 Gaia 天体测 量卫星 
的测定 结果。 

2.  Hipparcos 数据 的 早期归 算结果 

HipParcoS[4] 的望 远镜 同时观 测两个 视场， 这 两个视 场相差 一个固 定角度 (大致 
等于 58°)， 称为基 本角。 望远 镜绕轴 自转， 自转轴 与基本 角所在 的平面 垂直。 这一 
平面在 天空中 截出的 大圆称 为瞬时 大圆。 由所考 虑时段 内所有 的瞬时 大圆取 一个中 
间值， 称 为参考 大圆。 瞬时大 圆相对 于参考 大圆的 位置， 称为 姿态。 其中， 基本角 
平分线 离瞬时 大圆在 参考大 圆上升 交点的 角度， 称 为沿扫 描方向 姿态。 

恒 星在视 场内扫 过调制 栅格， 仪器记 录的是 恒星像 在调制 栅格上 通过的 时间。 
在姿态 和恒星 的天球 坐标已 知的情 况下， 可以把 这一时 间变换 为相对 于参考 大圆的 
横 坐标。 然而， 恒 星的天 球坐标 是被观 测量， 事先并 不准确 知道， 因此 Hipparcos 
测 量的恒 星横坐 标含有 一定的 误差。 

在照 相天体 测量归 算中， 星象的 量度坐 标首先 拟合底 片常数 模型， 统一 到某个 
标准 系统， 然后再 拟合恒 星常数 模型， 得出需 要的天 体测量 参数。 与 此相仿 ，在 
Hipparcos 天 体测量 数据归 算中， 两个视 场中恒 星的一 维横坐 标残差 首先拟 合卫星 
沿扫描 方向的 姿态， 准确校 准到参 考大圆 系统， 然后再 拟合为 位置、 自行和 视差的 
函数， 解出 对这些 参数的 改正。 

在距 离昴星 团中心 5. 5° 以内的 天区中 ，有 264 颗恒星 包含在 Hipparcos 星 表中。 
van  Leeuwen 和 Hansen  Ruiz[5] 在 1997 年的 一次会 议上发 表的报 告中， 根据 这些恒 
星的 自行、 视差 和测光 特性， 确 定其中 60 颗星 是昴星 团的成 员星。 在这 60 颗成员 
星中， 有 6 颗 可能是 双星， 剔除这 几颗星 之后， 还剩下 54 颗 单星成 员星。 
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在 Hipparcos 观 测中， 像 昴星团 这样集 中在一 个小天 区内的 恒星， 许多 都在同 
一 大圆上 测量， 其横坐 标的误 差可能 会有相 关性， 并反 映到每 颗恒星 的自行 和视差 
测量结 果中。 因此， van  Leeuwen 和 Hansen  Ruiz 不是 直接用 54 颗成 员星的 视差取 
平均来 得到昴 星团的 距离， 而是 把这些 恒星的 横坐标 数据放 在一起 归算， 改 正它们 
的相 关性， 直 接得出 星团的 自行和 视差。 

van  Leeuwen 和 Hansen  Ruiz 的结 论是， 他们用 Hipparcos 数据得 到的掃 星团视 
差 与以前 (主 要是 测光) 的测定 值明显 不符， 它 使得这 个星团 的距离 近了约 15% 。 
他们 排除了 氦丰度 的不确 定是造 成这一 差异的 原因， 指出， 为了 解释观 测到的 0.3 
mag 的 差值， 氦 丰度必 须高达 0.35 至 0.40， 这似乎 高得有 些不太 可能。 

Mermilliod 等[6] 在 同一会 议上发 表的报 告中， 也 注意到 Hipparcos 的运 行方式 
带来了 在一个 给定的 参考大 圆上横 坐标之 间的相 关性， 指出在 几度天 区内这 种相关 
性的 影响可 能是显 著的。 因此， 他们 同样直 接使用 Hipparcos 的 横坐标 数据， 建立 
给定星 团所有 观测结 果之间 的完整 协方差 矩阵， 一 起用最 小二乘 法程序 处理。 他们 
得 到了与 van  Leeuwen 和 Hansen  Ruiz 相同的 结果。 

Mermilliod 等 还用相 同的方 法处理 了后发 星团、 IC2602、 1C  2391、 鬼 星团、 英仙 
y 星团和 Blanco  1 这 6 个近距 星团的 Hipparcos 数据， 得出 它们的 视差。 他 们发现 ，在 
赫罗 图中， 一 方面， 鬼 星团、 后发 星团、 英仙 y 星团和 Blanco  1  — 起确定 了一条 主序， 
而另 一 '方 面， 昂 星团与 IC2602、 IC2391  ― '起确 定了另 一 ■条 主序， 后者 比前者 暗大约 
0.5  mag。 

为此， van  Leeuwen 在 1999 年发表 了对掃 星团等 10 个近 距疏散 星团用 
Hipparcos 数据作 的新的 研究结 果[7]。 这 10 个星团 ，与 Mermilliod 等 研究的 7 个星 
团 相比， 增 加了毕 星团、 NGC  2451 和 NGC  6475。 在 新的研 究中， 他改正 了原来 
的归 算方法 中的一 些小的 错误， 给出 昂星团 的新的 Hipparcos 视差为 8.45  ±  0.25 
mas (对 应于距 离模数 5.37  +  0.07  mag, 距离 118.3  pc)。 

van  Leeuwen 把 10 个 星团的 Hipparcos 测光 数据改 正红化 后利用 它们的 
Hipparcos 视 差合成 一幅赫 罗图， 并把 它与年 龄介于 40 〜 600  Myr 的太 阳丰度 恒星等 
龄线 作比较 (图 1)。 van  Leeuwen 指出， 这 10 个 最近的 星团的 复合赫 罗图， 展现出 
了 类似于 由理论 等龄线 预期的 特征， 而 且更为 显著。 对于昴 星团中 5- F 大于 0.5 
的恒星 出现在 年老星 团主序 的下方 (相 差约 0.5  mag),  van  Leeuwen 认 为也许 与昂星 
团中 的年轻 G 型 恒星色 球活动 有关， 因此 没有理 由怀疑 Hipparcos 的 昴星团 视差的 
正 确性。 

3.  Hipparcos 后对 昴星团 距离新 的测定 


van  Leeuwen 在 1999 年发表 的工作 似乎已 经使昂 星团距 离问题 得到了 解决， 
可 是实际 上并非 如此。 事实上 ，在 van  Leeuwen 和 Hansen  Ruiz 以及 Mermilliod 等 
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图 1  (左 )10 个距离 模数误 差小于 0.2 的 星团的 复合赫 罗图， 按年龄 分组； 

(右) 年 龄介于 40  -600  Myr 的太阳 丰度恒 星等龄 线[7]。 

例如， Percival 在 2003 年提 出了一 种纯粹 经验的 主序拟 合法， 他们依 靠的是 
太 阳附近 场星的 Hipparcos 距 离测量 结果， 避免 了地面 测定的 视差可 能具有 的系统 
误差。 可是， 他 们得到 的昴星 团距离 模数， 却与 以前地 面观测 取得的 结果相 一致， 
从而表 明了由 Hi|)parC0S 得 到昴星 团距离 的确比 应该有 的数值 近了约 10% 。此 外， 
他们的 工作还 表明， 昴 星团主 序下段 (晚于 K 型的 矮星) 的 (5-F) 颜 色反常 地蓝， 这 
种 现象在 主序上 段并不 存在。 

Stauffer 等在 2003 年发 表了一 篇论文 专门讨 论昴星 团中的 K 型 矮星为 什么那 
么蓝。 他们 指出， 这种 现象在 年轻疏 散星团 中普遍 存在， 这些 星团中 质量比 太阳小 
的 矮星存 在耀发 活动， 会使 它们在 5 波 段反常 亮将近 10%  (约 0.2mag)， 而在 F 波 
段 和足波 段则没 有这种 现象。 

Narayanan 和 Gould 在 1999 年 发表了 他们采 用视向 速度梯 度方法 获得的 结果。 
这种方 法与会 聚点方 法在原 理上都 是基于 星团空 间运动 的透视 效应， 但它依 据的是 
星 团成员 星的视 向速度 数据。 他们用 这种方 法得到 昴星团 的距离 模数为 5.58  ±0.18 
mag, 也 与主序 拟合法 的结果 一致。 


1997 年的论 文发表 之后， 立即就 引起了 许多天 体物理 学家的 注意。 他们使 用昴星 
团的各 种地面 测光数 据通过 种种主 序拟合 法试图 解决与 Hipparcos 的 昴星团 距离矛 
盾， 却 全都求 得了与 以前的 主序拟 合结果 相符合 的距离 模数。 
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近年， 在地面 对昴星 团恒星 所做的 三角视 差测定 ，也取 得了进 一步的 成果。 2000 
年， Gatewood 等 发表了 他们新 的测定 结果。 他 们对于 8 颗昴 星团成 员星给 出平均 
视差 数值为 7.64  ±  0.43  mas (对 应于距 离模数 5.59  ±  0.12  mag, 距离 130.9  pc)。 

具有更 大冲击 力的是 2004 年 1 月在 Nature 杂志上 发表的 Pan 等的 工作。 Pan 
等用 光学和 红外长 基线干 涉测量 方法测 得昴星 团中一 颗双星 成员星 昴宿七 的轨道 
参数， 导 出昴星 团距离 的一个 可靠的 下限， 即不可 能近于 127  pc， 而 最可能 的范围 
是在 133 〜 137  pc。 然后 ，在 2004 年 3 月和 8 月， Munari 等和 Southworth 等 分别独 
立地发 表了用 昴星团 中一颗 食双星 成员星 HD  23642 测定的 昴星团 距离。 前 者的结 
果为 132±2pc， 后者的 结果为 139  ±4  pc, 均与 传统的 昴星团 距离相 符合。 

Pan 等以及 Munari 等和 Southworth 等的 工作 都没有 做视 向速 度测定 ，为 此需 
要利 用恒星 的质光 关系， 因此 仍与恒 星的理 论模型 有关。 2004 年 8 月， Zwahlen 
等发表 了昴宿 七的视 向速度 和新的 干涉测 量结果 。他们 把这些 结果与 Pan 等 的观测 
结 果合在 一起， 不依靠 任何恒 星理论 模型， 定出昴 宿七的 距离为 132  ±4  pc。 这一 
结果 证实了 通过主 序拟合 和地面 三角视 差测定 得到的 昴星团 距离， 而与 Hipparcos 
测定 的结果 矛盾。 


4. 对 Hipparcos 数 据的重 新处理 

Pinsonneault 等在 1998 年最早 提出了  Hipparcos 的 昂星团 视差受 到某种 在很小 
的角 度尺度 (半 径约为 2°) 上相 关的系 统误差 影响。 Narayanan 和 Gould 在 1999 年发 
表的工 作中进 一步讨 论了在 Hipparcos 测 量结果 中像昴 星团这 样占据 很小天 区的富 
星团 内恒星 与恒星 之间误 差可能 存在相 关性的 问题。 Makarov 在 2002 年发 表的一 
篇论 文中， 举了  Hipparcos 测 定的疏 散星团 NGC  6231 中共 6 颗成员 星的视 差全部 
是 负值这 个极端 例子。 据此， 他认为 Hipparcos 的数据 处理和 归算方 法可能 的确存 
在 问题。 

Makarov 在这 篇论文 中讨论 了姿态 误差的 起源。 他 指出， 当 Hipparcos 两个视 
场中有 一个中 心在像 昴星团 这样的 星团的 时候， 那个视 场中有 多达几 十颗成 员星几 
乎 同时被 观测， 而在另 一个指 向相距 58° 方向 的视场 中通常 只有两 、三 颗恒星 。沿 
扫描 方向姿 态角是 由观测 得到的 在此时 刻通过 两个视 场的所 有恒星 横坐标 残差来 
解 算的， 但大 量的星 团成员 星也许 会使权 重远远 超过另 一个视 场内的 恒星。 这些成 
员星 全都具 有基本 相同的 视差和 自行。 就姿 态测定 而言， 这等 价于只 有一颗 恒星， 
而这颗 恒星在 计算中 却具有 很大的 权重。 

面对 新的地 面观测 和研究 结果所 进一步 揭示的 昴星团 距离确 实存在 的问题 ，以 
及一 些研究 者所指 出的在 原先的 Hipparcos 数 据归算 中存在 的一些 较为严 重的缺 
陷， van  Leeuwen 改变了 看法。 他 认为， 为 了得到 正确的 结果， 应 该要从 Hipparcos 
的原 始观测 数据开 始重新 归算。 


银 河系内 的距 离尺度 
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van  Leeuwen 在 2004 年的 一次会 议报告 [8] 中介绍 了当时 由他正 在进行 的这项 
工作。 计算机 硬件的 改进已 经使得 进行这 项工作 远比十 余年前 容易， 在大约 12 年 
前要花 6 个月多 时间做 的事情 ，现 在用一 台台式 计算机 花大约 一周时 间就可 以完成 
了， 而且 还增加 了为核 查结果 而对归 算数据 作有效 的人机 对话操 作的可 能性。 新的 
归算结 果已在 2007 年正 式发表 [9]。 

新的归 算与老 的归算 相比， 一 大改变 是取消 了参考 大圆， 直接相 对于瞬 时大圆 


来进行 归算。 在 老的归 算中， 对于 卫星在 
轨道上 运行的 每一圈 (周期 10.6  h)， 都要确 
定 一 ■个 参考 大圆， 给 出的横 坐标是 在那个 
时段 内所有 观测结 果的平 均值。 在 新的归 
算中， 给出的 横坐标 是一颗 恒星在 视场中 
单 独一次 通过的 结果， 并相 对于瞬 时扫描 
方向来 测量。 

在 新的归 算中， 诸如卫 星由于 遭受太 
空中 的 微小粒 子撞击 以及由 于温度 变化造 
成的离 散非刚 性事件 等卫星 动力学 的特殊 
事 件已被 完全纳 入到姿 态模型 之中。 大圆 
归算处 理过程 已被一 种全局 性的迭 代解取 
代， 其 结果， 重建的 沿扫描 方向姿 态整体 
噪声水 平减小 到了原 来的大 约五分 之一， 
而横坐 标误差 相关性 减小了 至少一 个数量 
级。 新的 归算给 出了对 Hipparcos 天 体测量 
数据 的准确 度以及 总体 可靠性 的显 著的改 
进， 这 些改进 对于疏 散星团 天体测 量参数 
的确定 全都应 该是有 益的。 


后 发星团 (灰 叉号) 的 赫罗图 [1()]。 


van  Leeuwen[1()] 用新的 Hipparcos 天 体测量 星表中 的数据 导出了  20 个疏 散星团 
的平均 视差和 自行 估值。 这些新 的视差 的准确 度是由 原来的 Hipparcos 星表 导出的 
视 差的准 确度的 2 〜 2.5 倍。 但是， 与以等 龄线为 基础的 主序拟 合得到 的距离 模数之 
间显 著的矛 盾依然 存在， 尤其 是对于 这些星 团中的 一组， 其中 包括昴 星团、 NGC 
2516 和 Blanco  1。 van  Leeuwen 认为， 现在造 成这种 矛盾的 原因， 应 该从天 体物理 


理论 方面去 寻找。 


5. 前景 

欧洲 计划在 2011 年底 发射的 第二代 天体测 量卫星 Gaia, 打算 测得到 20 星 
等 左右为 止的约 10 亿颗 天体的 位置、 自行和 视差， 准确 度好于 0.2  mas, 而其中 
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2500 万颗到 F=  15 星 等左右 为止的 天体， 准确 度好于 10|iaso 后一准 确度将 使得直 
接的三 角视差 得出的 距离在 10 千秒差 距处仍 准确到 10%。 在 这种情 况下， 不但可 
以得 到更为 准确、 可 靠的昴 星团等 星团的 距离， 而且整 个银河 系的距 离尺度 问题都 
将最 终得到 解决。 

然而， 毫无 疑问， Gaia 要 达到微 角秒量 级的准 确度， 这 将是比 Hipparcos 远为 
严峻 得多的 挑战。 像 Hipparcos —样， 这种 挑战不 仅是在 这颗卫 星本身 方面， 而且 
同样重 要的一 个方面 是观测 数据获 得以后 的归算 处理。 尽管 Hipparcos 数据 的归算 
处理已 经提供 了非常 宝贵的 正反两 方面的 经验， 但鉴于 Gaia 的更加 高的准 确度要 
求， 一定会 有一些 新的系 统差源 需要更 为谨慎 地加以 处理。 
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太 阳银心 距的绝 对测定 

Absolute  Determination  of  the  Solar  Galactocentric  Distance 

太阳 到银河 系中心 的距离 (太阳 银心距 ) 是 有关银 河系结 构的基 本参数 之一， 
它的测 定结果 对天体 物理研 究有着 多方面 的重要 影响。 例如， 在测定 银河系 内天体 
的距 离时， 凡涉及 观测视 向速度 和银河 系自转 模型， 距 离测定 结果便 与太阳 银心距 
的 取值成 正比， 而 银河系 引力质 量和光 度质量 的大多 数估值 同样与 的大 小成比 
例。 对 银河系 内的某 些天体 (如 位于银 河系中 心附近 的巨分 子云) 来说， 它们的 质量和 
光 度的估 值必与 的取值 有关。 又如， 用以描 述银河 系较差 自转的 Oort 常 数的确 
定与 的大小 密切 相关。 在大尺 度上， 由 于河外 星系距 离尺度 的确立 过程涉 及对银 
河系天 体某些 参量的 定标， 因而事 实上哈 勃常数 i/o 与 也 是相关 联的。 

那么 ，银 河系中 心又如 何来定 义呢？ 理论 上说， 银 河系中 心应该 是指银 河系的 
动力学 中心。 但是， 为 了实测 工作的 需要， 这样 的动力 学中心 应该借 助某个 具体的 
示踪 天体来 体现。 通过对 多种波 段观测 资料的 分析， 人们 发现非 热致密 射电源 Sgr 
A# 和复合 红外源 IRS16 与银河 系动力 学中心 之间的 距离不 会超过 1  pc。 因此 ，在 
涉及 有关太 阳银心 距的问 题时， 尺0 通常 就是指 太阳到 射电源 Sgr  A# (或 红外源 
IRS16) 间的 距离。 

1785 年 赫歇尔 建立了 天文学 史上的 第一个 银河系 模型， 在他的 模型中 太阳位 
于 银河系 中心， 即 i?0=O, 但 这仅是 赫歇尔 的先验 设定， 并 不是太 阳银心 距的实 
测值。 1918 年， Shapley 研究了  69 个 球状星 团的空 间分布 特征， 得 出太阳 离开银 
河系中 心的距 离约为 i?0  =  13  kpc[1]， 可算是 太阳银 心距的 最早测 定值， Shapley 的 
这项 工作具 有里程 碑式的 意义。 

按 Reid 的分 类方案 [2]， 目 前确定 太阳银 心距有 3 条 不同的 途径： 绝对 测定、 
相 对测定 和间接 推算， 其中 绝对测 定方法 的应用 是最近 20 多年 的事。 

早期 绝 对测定 的基本 思想就 是经典 统计视 差法， 即设法 测得目 标天体 群的自 
行 和视向 速度， 通过两 者间的 比较就 可得出 天体群 的平均 距离。 统计视 差法用 于恒星 
群 的光学 观测之 适用范 围一般 不超过 500  pc。 要把 这一方 法用于 远距离 天体必 须满足 
3 个 条件： 被 测天体 应足够 明亮， 以 能在很 远处也 可以观 测到； 视向速 度的测 定能取 
得 合理的 精度； 必 须找到 一种办 法来测 出天体 的微小 自行， 且有 足够的 精度。 

这 些要求 可通过 对水脉 泽源的 射电观 测得以 实现: 天体脉 泽发射 产生一 束很窄 
的 强射电 辐射， 在 很远处 也能观 测到； 可 通过观 测脉泽 源窄线 辐射的 多普勒 位移来 
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图 1 恒星 S2 的运动 轨道， 每个测 点给出 观测历 元和相 应的误 差框。 

左 下方的 小圆圈 表示轨 道焦点 的位置 和测定 误差， 而带有 十字叉 的大圆 
(尺 度为 10  mas) 说明 焦点位 置与致 密射电 源的距 离不超 过几个 mas。 

21 世纪初 人们发 现大质 量恒星 S2 绕着 Sgr  A4 沿偏 心率很 大的椭 圆轨道 (近心 
距 130AU, 远心距 1  900AU) 运动， 轨道周 期约为 15 年。 不久 即根据 上述原 理首次 
对 做了 绝对 测定， 得出 尺0  =  7.94  ±  0.42  kpc  [4] ， 所用 观测 资料 的时间 段长达 1 1 
年多， 涉 及恒星 S2 轨道运 动弧段 已超过 整圈轨 道长度 的四分 之三。 

绝对测 定法可 以避免 相对测 定法中 诸如由 目标天 体光度 定标和 星际消 光带来 


精确 测定源 的视向 速度； VLBI 技术能 以很高 的精度 测定脉 泽源的 位置和 自行， 而 
观 测精度 与脉泽 源的具 体结构 有关。 

上述方 法用于 测定太 阳银心 距的工 作始于 20 世纪 80 年 代初， 目标 天体是 银心附 
近 的水脉 泽源， 不过 最早的 测定结 果并不 理想， 精度也 很低。 直到 20 世纪 90 年 代初， 
随 着脉泽 源的正 确选择 和观测 精度的 提高， 尺0的 测定 结果大 为改善 ，如 1992 年的一 
项工 作得出  =8.1±l.lkpc[3]。 

近 年来， 一 些人根 据经典 的双星 轨道运 动解算 方法来 测定太 阳的银 心距， 并取 
得了 很好的 结果。 这一 方法的 基本原 理是， 如有 一颗恒 星绕着 位于银 河系中 心的超 
大 质量黑 洞作轨 道运动 (类 似于 双星系 统中伴 星绕主 星的运 动)， 那么 一方面 由谱线 
的多普 勒位移 可以测 定恒星 的视向 速度 (线 速度) ，另 一方 面从不 同历 元恒星 位置的 
变 化可以 测得它 的自行 (角速 度)， 两 者均需 用于恒 星的轨 道运动 解算， 解算 过程中 
同 时可以 得出该 恒星到 太阳的 距离， 即 穴0。 
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的系统 误差， 但也有 自身的 系统误 差源。 如统计 视差原 理的应 用要求 目标天 体群的 
切向 速度和 视向速 度服从 等弥散 度的三 维正态 分布， 而要 是实际 情况并 非如此 ，如 
这 群天体 的运动 存在某 种偏优 方向， 或 者存在 某个方 向上的 整体性 运动， 则 必然会 
给 尺0 的测 定值带 来系统 误差。 因此， 为 了尽可 能准确 地测定 太阳银 心距， 不同类 
别的测 定途径 都不应 偏废， 即使 对同类 方法， 还应该 考虑利 用不同 的目标 天体。 

国际 天文学 联合会 (IAU) 于 1964 年和 1985 年 所推荐 的太阳 银心距 分别为 = 
10  kpc  和尺 0  =8_5±1.1  kpc ， Reid  于  1993 年 给出的  =8_0±0.5kpc ， 最近我 们得 
到的 结果是 i?©  =7.82 ±0.16 kpc[5]。 看来， 太阳 银心距 的测定 值总体 上表现 为有减 
小的 趋势， 精度 则渐而 提高。 随着 新观测 资料的 取得， 人们仍 将会通 过不同 途径对 
太阳 银心距 做新的 测定。 不过， 未来 穴0的测 定值很 可能不 会出现 太大的 改变。 
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移动 星团视 差的精 确测定 


Accurate  Measurement  of  the  Moving-cluster  Parallax 


疏 散星团 在天文 学上是 研究恒 星形成 、结构 和演化 理论的 理想实 验室。 就每一 
个疏 散星团 而言， 通常认 为它们 的成员 星是在 不超过 几百万 年的时 间内， 由 同一个 
分 子云形 成的。 因此， 如果不 考虑内 部速度 弥散度 (其典 型值为 lKm/s)， 则 同一星 
团内的 成员具 有共同 的空间 运动， 在天球 上表现 为自行 运动方 向互相 平行。 某些疏 
散星 团离开 地球比 较近， 由于 透视的 原因， 其成 员星的 自行矢 量会交 于天球 上的一 
点， 称为 会聚点 (或 辐射 点)。 移动 星团是 指能够 测出会 聚点位 置的、 较近的 疏散星 
团。 利用移 动星团 的运动 特征可 以确定 星团的 视差， 这就 是星团 视差。 星团 视差属 
于一 类平均 视差， 是恒 星视差 绝对测 定的一 条重要 途径， 也是 天文学 上与三 角视差 
定标无 关的视 差测定 方法。 随着恒 星自行 资料的 累积， 特 别是自 行精度 的提高 ，星 
团 视差可 以达到 很高的 精度， 甚至好 于彐角 视差的 精度。 在精 确测定 太阳附 近恒星 
的距离 方面， 星 团视差 与三角 视差起 着相互 补充和 印证的 作用。 另一 方面， 星团视 
差 能够测 量的距 离范围 (约在 800pc 以内) 比 兰角视 差所能 达到的 范围大 得多， 而有 
几类 恒星， 其在太 阳附近 的为数 很少， 比如 0、 B 型星、 超巨 星及某 些特殊 光谱型 
的恒 星等， 要 定出它 们的光 度就必 须借助 于星团 视差的 测定。 在所有 移动星 团中， 
毕星 团是除 大熊星 团外距 离太阳 最近的 一个， 它 的星数 较多而 密集， 其成员 星的自 
行观测 精度也 最高。 因此， 精确测 定毕星 团的距 离在星 团视差 工作中 占有特 别重要 
的 地位。 毕星 团的距 离实际 上已成 为宇宙 距离尺 度校准 的一个 基本出 发点。 此外， 
精确 测定毕 星团的 距离还 涉及恒 星演化 的研究 及有关 自行和 自行分 析等天 体测量 
工作 的重大 课题。 

移 动星团 (其中 首推毕 星团) 视差 的精确 测定， 对于宇 宙距离 尺度、 许多 天体物 
理关系 (如 绝对 星等- 光谱型 关系， 质光关 系等， 以及诸 如分光 视向速 度定标 一类问 
题) 的 研究具 有十分 重要的 意义。 正因为 如此， 从 20 世纪初 至今， 人 们在累 积有关 
观测 资料并 提高其 精度的 同时， 对确 定星团 视差的 合理方 法备加 关注， 并一 直处于 
不 断改进 之中。 

20 世纪 70 年 代前， 确 定星团 视差普 遍采用 会聚点 方法。 如设 F 为团的 整体运 
动 矢量， // 为 自行， /I 为团 到会聚 点的角 距离， 则 星团视 差方可 按下式 计算： 


\V\sinA 


⑴ 
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式中尺 =4.74047 为 1 天文单 位的千 米数与 1 儒略年 所含的 时秒数 之比。 如 团的赤 
道 坐标为 (《， 而， 会聚点 坐标为 04， D)， 贝 IU 的 计算公 式为： 

cos  X  =  sin  S  sin  D  +  cos  S  cosD  cos(a  -  A)  (2) 

其中会 聚点赤 道坐标 m， 乃) 可按 以下步 骤计算 ： （l) 利 用星团 成员星 的自行 和视向 
速度 (R)， 确定团 的平均 空间运 动速度 F 在 日心坐 标系中 的三维 直角坐 标分量 (X， 
r,  z)；  (2) 由 (z， y， z) 计算 (a  d): 

, Y 
tan  A  = — 

X 

^  Z 

tan  D  = - - 

(x2  +72p 

就 本质上 来说， 经典会 聚点方 法采用 的是两 步解： 首先利 用自行 / 视向 速度资 
料 确定星 团运动 学参数 (|F|， 丄 D)， 然 后再利 用自行 / 视向速 度资料 及运动 学参数 
([1^1,  A,  D) 确定 星团视 差方。 显然， 由 于这两 步相互 有关， 且 两次应 用自行 / 视向 
速度 资料， 理论上 是不严 格的。 对此， 人 们已多 次加以 评论， 并提出 了若干 种改进 
方法。 

为避 免经典 会聚点 方法存 在的理 论上不 严格， 应该同 时求解 包括星 团视差 、运 
动学 参数及 相应弥 散度在 内的全 部未知 参数。 Murray 和 Harvey 导出 了一组 严格公 
式， 并用 来同时 确定毕 星团的 运动学 参数和 视差， 后者 包括星 团视差 和团内 每颗成 
员星的 视差。 Murray 和 Harvey 把这 一方法 用于毕 星团， 但其结 果似乎 并不很 理想。 

Davins 等在 1997 年 提出一 种新的 最大似 然解算 方法， 以 同时确 定星团 的运动 
学 参数、 团内 速度弥 散度及 各个成 员星的 视差， 利用的 观测资 料仅限 于团星 位置和 
自行。 de  Bruijne 把这 一方法 具体用 在天蝎 OB2 星 协上。 

赵君亮 等则提 出了一 种根据 最大似 然原理 ，利 用星 团成员 星全部 自行和 视向速 
度观测 资料， 同 时确定 移动星 团平均 视差、 运动 学参数 及相应 弥散度 的严格 方法。 
已成 功地用 于毕星 团和昴 星团， 并 取得了 很好的 结果。 

鉴于移 动星团 视差精 确测定 对天体 物理若 干问题 研究的 重要性 ，在 一个 世纪的 
时 间内， 在不断 累积有 关观测 资料并 提高其 精度的 同时， 人们 对星团 视差测 定方法 
不 断加以 改进， 从 经典会 聚点方 法的两 步解， 到 最大似 然估计 的合理 引入和 精化， 
而这一 过程同 计算工 具的改 进无疑 是分不 开的。 

就移 动星团 视差研 究方法 目前状 态来看 ，仍 然存在 众多疑 难问题 值得进 一步加 
以 讨论或 改进： 

(1) 在 Davins 等采 用的方 法中， 所利 用的观 测资料 除了恒 星的位 置外， 只用到 
自行， 这客 观上是 因为依 巴谷卫 星上天 后提供 了大批 恒星的 高精度 自行。 然 而视向 
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速度资 料的合 理应用 是很重 要的。 尤 其对一 些较远 的移动 星团。 deBmijne 等已经 
考 虑到这 一点， 但他 们的方 法并没 有充分 利用好 视向速 度观测 资料。 更合理 的做法 
也许 应该在 似然函 数中包 含视向 速度， 与自 行一起 用以解 算待定 参数。 这样 做公式 
会 变得更 复杂， 但 从理论 上看是 没有困 难的。 

(2)  利 用最大 似然估 计同时 解出全 部团星 的视差 (距 离) 虽然在 理论上 是严格 
的， 但实 际求得 的视差 值就单 个恒星 来讲其 可靠性 (精 度) 基本 上取决 于相应 恒星的 
自行 / 视向速 度测定 精度。 因此， 单 个恒星 视差值 主要具 有统计 意义。 有关 作者对 
这类视 差可靠 性的检 验也只 是指出 统计上 与三角 视差相 一致， 或两者 之差符 合高斯 
分 布等。 所以， 由最 大似然 法取得 的单个 恒星视 差值的 应用需 要特别 谨慎。 

(3)  不 少作者 已对方 法的有 效性通 过随机 构筑模 型星团 来加以 检验， 但是 ，这 
些星 团模型 各方面 的性质 与星团 实际情 况的统 计符合 程度对 检验本 身的结 论无疑 
是有影 响的。 比如， Cooke 和 Eichhorn 考 虑了模 型星团 中恒星 应在位 置和速 度空间 
上随 机分布 (正 态分 布)， de  Brnijne 更进一 步考虑 了恒星 的目视 星等， 以及 初始质 
量函数 呈幂律 分布， 并 规定了 质量上 限等。 模型 星团中 这类因 素的考 虑应该 随实际 
团 的情况 而定。 如果团 的年龄 较大， 可 能还要 考虑恒 星的质 量分层 效应。 星 团模型 
构 筑得越 合理， 方法 有效性 检验的 结果就 越有说 服力。 

(4)  尽管从 理论上 改进方 法是重 要的， 但随 着方法 的日臻 完善， 观测资 料的数 
量 积累和 质量提 高便成 为主要 问题， 必 须给以 充分的 重视。 否则， 观 测资料 可能成 
为 制约最 后结果 的首要 因素， 而在 这种情 况下， 理论解 算方法 再改进 也就没 有多大 
意 义了。 

不 同的星 团有着 不同的 情况， 比 如距离 不同、 空间范 围大小 不同、 年龄 上的差 
异、 成员星 星数的 多寡、 可用 观测资 料的数 量以至 质量的 不同， 甚至 研究工 作的目 
的不 同等。 同一种 方法是 否对所 有这些 不同情 况的星 团都是 最佳的 方法， 也 许是特 
别值得 关注的 问题。 
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星团 成员星 的判别 

Discrimination  of  Members  in  a  Star  Cluster 


1.  引言 

任何对 星团的 研究， 最初的 一步， 都 是要可 靠地判 别其成 员星。 通常， 这样的 
判 别是从 统计的 角度以 概率给 出的。 估计 成员概 率可以 有几种 不同的 方法， 它们的 
使 用取决 于被处 理的是 位置、 自行 、视向 速度还 是多色 测光， 或者是 这些量 的某种 
组合。 在 有些情 况下， 通 常是某 些球状 星团， 仅 仅根据 恒星在 天空中 的投影 位置分 
布， 就能 很好地 把星团 的成员 星与场 星区分 开来。 但这样 得到的 成员星 样本， 仍难 
免 有可能 混入个 别恰好 投影在 星团方 向的前 景星或 背景星 ，尤 其是在 低银纬 区的密 
集星 场中， 这种 方法可 能完全 失效。 因此， 更常 用的， 是用恒 星的自 行分布 来做成 
员星 判别。 但是， 在 不少情 况下， 星 团的自 行与场 星的自 行相差 很小， 单靠 自行也 
很 难把成 员星和 场星有 效地区 分开。 在 这种情 况下， 加 人视向 速度作 为判别 变量， 
有可能 会提高 判别的 效率， 但问题 在于， 要 测定星 团中逐 颗恒星 的视向 速度， 不仅 
仅是 工作量 很大， 而且 对于某 些密集 星团， 尤 其是球 状星团 的核心 区域， 几 乎是不 
可 能的。 为此， 多色测 光数据 也常常 被用来 作为星 团成员 星判别 的重要 依据。 可是， 
测光 数据在 星团成 员星判 别中的 运用， 尚 还没有 很好的 方法定 量化。 

2.  参数法 

当 有运动 学数据 可以利 用时， 普遍接 受的观 点是， 由自行 或视向 速度分 析获得 
的 成员概 率更为 可靠。 Vasilevskis 等在 1958 年 提出了 一个在 星团邻 近区域 内运动 
学数 据分布 的模型 [1] ，而 Sanders 在 1971 年依据 这种模 型提出 了一种 很容易 程序化 
的 算法， 用于 估算模 型的参 数和成 员概率 [2]。 这 种方法 后来虽 然又有 一些人 作了某 
些 改进， 但 基本原 理没有 变化。 

Vasilevskis 模型 以下列 天文学 假设为 基础： 

(1)  仅仅存 在两群 恒星： 场星和 星团成 员星。 

(2)  这两 群恒星 都按双 变量正 态函数 分布。 

(3)  团星的 分布函 数是圆 形的， 而场星 的分布 函数则 是椭圆 形的。 

可是， 由 于下列 原因， 这两 个母体 可以偏 离模型 分布非 常远： 

(1)  Vasilevskis 模型 只是真 实分布 的一种 初步的 逼近。 在 不少情 况下， 场星分 
布 偏离双 变量正 态分布 很大。 
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(2)  星团 成员星 分布的 正圆性 可能会 因自行 含有系 统误差 而出现 问题。 

(3)  场 星自行 分布与 星等和 颜色强 相关。 

(4)  星 团成员 星自行 测量值 的弥散 度有可 能是视 星等或 位置的 函数。 

一 些人已 经提出 了这些 问题的 某些解 决办法 (例 如， 见赵 君亮等 1982 年 的论文 [3]) ， 
但都只 是部分 地解决 了这些 问题。 

仅 考虑自 行 分布的 Vasilevskis-Sanders 方法， 当两个 母体分 布之间 的统 计距离 
过 小时， 有 可能使 两群恒 星之间 的判别 变得不 可能。 这出现 在以下 几种情 况下： 

(1)  两个 分布的 形心彼 此非常 接近。 

(2)  信噪比 很低， 即自行 数据的 误差较 大或自 行数值 很小。 

(3)  场 星与星 团成员 星之比 很大。 

为 了扩大 两个母 体之间 的统计 距离， 增加测 量数据 空间的 维数变 得必不 可少。 
为此， 一 些人在 参数模 型中引 进了位 置变量 (例 如， 见束 成刚等 1997 年的论 文[4])。 
在这些 模型中 ，通 常对 场星位 置采用 均匀分 布或梯 度分布 ，而团 星位置 则采用 King 
模 型的幂 律分布 [5] 或正态 分布。 这种模 型对于 那些具 有明显 次结构 的疏散 星团， 
是失 真的。 

3. 非 参数法 

Cabrera-Caiio 和 Alfaro 在 1990 年 提 出了一 种非参 数法。 这种 方法有 两个主 
要 特点： 

(1)  用非参 数方法 处理分 析中涉 及的概 率密度 函数。 

(2)  把 位置数 据引入 作为补 充信息 来源。 

上述第 一个特 点所考 虑的， 就是想 要克服 原来当 Vasilevskis 模 型不能 适用时 
所 存在的 缺点。 位置 数据的 引入， 则可 以加大 两个母 体之间 的统计 距离。 

这种非 参数法 所需的 天文学 假设仅 仅是： 

(1)  只存 在两类 恒星， 即 星团成 员星和 场星。 

(2)  在测量 数据空 间中， 星团成 员星比 场星分 布得更 密集。 

这 种方法 的大体 上的流 程是， 首先， 把 测量数 据分为 两组， 其中一 组应该 比另一 
组含有 更多的 星团成 员星。 这样的 两组恒 星现作 为一个 预分类 样本， 用 于进行 核函数 
判别 处理， 然后 把结果 应用于 数据， 得出 更新后 的恒星 分类。 把 新的分 类与前 一次分 
类 比较。 如果两 者完全 相同， 那么 处理就 结束， 其分 类就取 为最后 结果。 否则， 使用 
更 新后的 分类作 为分类 样本， 再 做判别 处理， 如 此迭代 运行， 直 至达到 收敛。 

参数 法与非 参数法 的比较 表明， 当数 据非常 好时， 用不同 方法得 到的结 果非常 
相似， 而且 使用参 数法可 能较不 费事。 但当 参数法 的应用 发生困 难时， 用非 参数方 
法估计 概率密 度函数 可能更 方便和 有效， 而且可 以消除 参数法 的许多 限制， 提供更 
完整 和准确 的星团 结构的 信息。 


星团 成员星 的判别 
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图 1 

内 的概 率密度 函数。 浓黑色 圆点和 浅灰色 圆点是 非参数 法得出 的 团星和 场星， 

而黑粗 实线是 参数法 的结果 [7]。 

4. 展望 

恒星 的多色 测光数 据从观 测的角 度来说 比较容 易获得 ，而 且容易 达到较 高的准 
确度。 但在 很多情 况下， 背 景中巨 星与前 景中矮 星可能 具有同 样的色 指数而 与星团 
成员星 混淆在 一起， 不宜 把它们 单独作 为判别 星团成 员星的 依据。 不过， 若 把多色 
测光 数据与 位置和 自行数 据联合 起来， 无 疑可以 更准确 地对星 团成员 星进行 判别。 
非参 数法为 这样做 提供了 可能， 但真 正这样 做的工 作仍很 罕见。 很 可能， 这 里面尚 
有一 些具体 的处理 技巧方 面的困 难有待 解决。 

现在正 在或即 将开展 的用多 目标光 纤光谱 仪对疏 散星团 区域中 恒星的 视向速 
度巡 天工作 ，将使 得这些 恒星的 视向速 度也能 成为判 别成员 星的重 要依据 。尤 其是， 
如果能 把视向 速度与 位置和 自行数 据联合 起来， 无疑能 有效地 提高判 别的准 确度。 

欧洲 计划在 2011 年底 发射的 第二代 天体测 量卫星 Gaia, 预计将 能测量 2500 
万颗到 F=  15 星等 左右为 止的恒 星准确 度好于 10  pas 的三角 视差。 这其中 将包括 
许多 星团区 域内的 恒星。 这样的 视差准 确度， 意 味着在 1 千秒 差距处 距离的 误差小 
于 10 秒 差距。 这样的 距离准 确度已 经小于 一般的 星团的 半径。 在这种 情况下 ，将 
可以直 接把恒 星的三 维空间 位置作 为成员 星判别 的依据 ，从而 得出并 非统计 意义上 
的， 而 是完全 确定的 结果。 

参 考文献 

[1]  Vasilevskis  S,  Klemola  A,  Preston  G.  Relative  proper  motions  of  stars  in  the  region  of  the  open 
cluster  NGC  6633.  Astron.J.,  1958,  63:  387-395. 


作为有 代表性 的例子 ，图 i 给 出了两 个不同 疏散星 团在自 行空间 中所得 到的概 
率密 度函数 (仅 给出 了坐标 方向的 结果) [7]。 对于 M67 的 情况， 参数 和非参 数的概 
率密度 函数彼 此类似 ，因为 团星和 场星概 率密度 函数的 差别大 得足以 把这两 个群体 
充 分地分 离开。 而对于 NGC  1513, 参数 与非参 数的概 率密度 函数之 间的差 别非常 
明显， 其 中非参 数法的 结果更 符合这 个星团 的实际 情况。 
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恒星运 动学参 数的统 计测定 

Statistical  Determination  of  the  Stellar  Kinematic  Parameters 

银河系 内恒星 群的运 动学状 态通常 可用若 干参数 来描述 ，这 些参 数便称 为运动 
学 参数。 广义 上说， 银盘恒 星的运 动学参 数应包 括以下 内容： 

(1)  恒星群 整体上 相对太 阳的平 均运动 ，或代 之以平 均太阳 运动， 即长期 视差; 
两 者大小 相等、 方向 相反。 平 均太阳 运动有 3 个 直角坐 标分量 Oo, Vo, Wo), 在球坐 
标系统 中是太 阳的运 动速率 ％， 和太阳 运动向 点的球 面坐标 (4，％)。 

(2)  恒星 群中各 别恒星 的运动 相对其 平均运 动的弥 散度。 在三维 速度空 间中恒 
星的分 布表现 为一个 椭球， 称 为速度 椭球， 而 该速度 椭球的 大小、 形 状和空 间取向 
可以用 6 个 参数来 表述， 这就是 椭球速 度分布 参数， 其中 3 个是 主轴的 长度， 它们 
决定了 椭球的 大小和 形状， 另 3 个则表 征椭球 的空间 取向。 

(3)  恒 星群必 然参与 绕银河 系中心 的转动 ，在 Oort 理论 中这种 运动可 以用银 
河系较 差自转 参数® 和 6 /来 描述， 其中® 为 转动角 速度， 而 6 /是角 速度随 恒星银 
心 距的变 化率； 这 2 个参数 也可用 Oort 常数 04, 妁 代之。 

(4)  银 河系可 能存在 的大尺 度径向 运动， 恒 星群参 与这一 运动的 状态用 2 个量 
f 和〆 表述， 其中 f 为径 向运动 速度， 而〆 是 s 随恒 星银心 距的变 化率； 这 2 个量 
也可代 之以与 Oort 常数相 类似的 大尺度 径向运 动参数 (C,D) 。 

(5)  星群的 平均绝 对星等 M, 以及 各别恒 星的绝 对星等 .对平 均值 M 的标 
准偏差 。 

就具 体问题 来说， 上述 诸参数 并不是 可以利 用任何 星群的 观测资 料一并 求解， 
有时 也无此 必要。 比如， 在分 析某一 光谱型 星群的 运动状 况时， 鉴于 星群内 恒星绝 
对星等 的变化 较大， 不宜用 平均绝 对星等 M 及其 弥散度 来表 征各别 恒星的 
分布 情况。 相反， 对 于天琴 RR 型变星 这一类 星群， 及和^ 正是所 要确定 的主要 
内容， 而这两 个量尽 管表观 上与星 群运动 学状态 无关， 但解算 过程与 其他参 数的确 
定密切 相关， 故也 可归属 于运动 学参数 之列。 此外， 在 一些问 题中需 要确定 相关恒 
星群 的平均 距离， 即平均 视差， 亦 称统计 视差。 

最迟自 20 世纪 30 年代 以来， 人们便 利用恒 星的观 测自行 (//a ，&) 和视 向速度 

Vr  , 分两步 来确定 恒星群 的长期 视差和 统计视 差[1]， 即 先求得 平均太 阳运动 
(%、，、） 或 (FQ,4，A)) ， 再计 算统计 视差。 然后， 方 可进而 确定星 群的椭 球速度 
分布 参数。 
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这种分 三步走 的经典 方法从 理论上 说是不 严格的 ，平 均太 阳运动 和速度 椭球的 
确定 不是严 格可分 离的， 而长 期视差 和统计 视差也 不能看 作为相 互独立 的参数 。统 
计视差 的确定 必然同 星群其 他运动 学参数 的解算 联系在 一起。 所以， 应该用 一种严 
格的方 法来合 理地解 决这一 问题， 具体地 说就是 要利用 原始观 测资料 同时确 定问题 
所涉及 的全部 运动学 参数。 

1958 年， Rigel 按最 大似然 原理推 导了一 组方程 [2]， 以同 时解算 包括统 计视差 
在内的 运动学 参数。 该方法 后来为 Jung 所应用 [3]。 但是， Rigel 导出 的方程 并不严 
格， 因 为在作 为似然 函数基 本组成 部分的 观测量 的后验 概率表 达式中 ，所出 现的不 
是原始 观测量 自行， 而 是导出 量切向 速度， 切向 速度不 可能表 现为对 称形式 的正态 
分布。 

1971 年， Clube&Jone 对上述 问题做 了改进 [4]， 在 他们的 数学模 型中全 部用了 
原始观 测量， 待求 未知参 数共有 8 个， 即 太阳运 动分量 (3 个)、 速度椭 球主轴 (3 个)， 
以 及与分 和 有关的 2 个 参数。 鉴于在 数学模 型中没 有包括 表征速 度椭球 空间取 
向的 3 个 参数， Clube  &  Jone 提出 的方法 仅适用 于银心 直角坐 标系， 这是因 为速度 
椭球 主轴的 方向基 本上与 银道坐 标系的 坐标轴 相一致 (参 见图 1)， 在 银心直 角坐标 
系中 协方差 矩阵的 非主对 角线元 素均为 0。 


图 1 速度椭 球主轴 石 、 2*2 、 為 在银河 系中的 取向。 

1983 年， Murray 推得 了另一 组按最 大似然 原理估 算运动 学参数 的公式 [5] ，其 
中 设定恒 星剩余 空间运 动速度 (即 观测 速度- 星群平 均运动 速度) 服 从三维 正态分 
布， 而不是 Clube&  Jone 方 法中的 3 个一维 分布， 因而自 然引入 表征速 度椭球 大小、 
形状 和空间 取向的 协方差 矩阵， 待 定参数 的个数 增加到 11 个， 有关 方程的 形式也 
要复杂 得多。 显然， 由于 在数学 模型中 引入了 完整的 协方差 矩阵， Murray 方法可 
以 适用于 任意坐 标系。 

上 述方法 均未涉 及与银 河系大 尺度运 动有关 的参数 以， 5,  C， D)。 另外， Oort 
常 数只反 映了银 河系较 差自转 的一阶 效应， 理论 上更严 格的做 法是以 Oort 函数 J ⑻ 
和5(幻取代参数(』,5)， 其中 为恒 星的银 心距。 不过， 数学 模型的 复杂化 尽管具 
有理论 上的合 理性， 同 时却可 能会给 实际解 算带来 困难。 另一 方面， 就解决 实际问 
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题 来说， 如 果不能 取得足 够多、 且能满 足问题 所需要 的高精 度观测 资料， 数 学模型 
的进一 步复杂 化未必 会带来 明显的 好处。 

可见， 银河 系中恒 星运动 学参数 的合理 确定是 一个值 得深入 研究的 问题。 
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地球 岁差- 章动理 论研究 中的有 关问题 

The  Problems  in  the  Study  of  the  Precession-nutation  Model  of  the  Earth 

地球 的章动 和岁差 是地极 在惯性 天球参 考架中 的周期 运动， 是非球 形的地 球在日 
月行星 的引潮 力作用 下的一 种受迫 运动， 是 地球自 转参数 中的一 部分。 从 惯性空 间看， 
周期约 2.6 万 年的沿 黄道的 西退运 动称为 岁差， 而 周期从 2 天到 18.6 年 之间的 周期运 
动称为 章动。 因为 地球不 是完全 刚性而 具有弹 性甚至 非弹性 (如 黏滞 性或弹 滞性) ，再 
加 上地球 内部各 圈层之 间的各 种相互 作用， 地球内 部对引 潮力的 响应变 得非常 复杂。 

现有 的天文 技术对 岁差章 动的观 测主要 依赖于 甚长基 线干涉 (VLBI)， 20 世纪 
90 年代 以前激 光测月 (LLR) 对 岁差和 18.6 年主章 动项的 确定发 挥着主 要作用 ，现 
在 仍在发 挥作用 。而 GPS 对测定 短周期 (如 小于 9 天) 章 动项也 可以发 挥一定 作用。 
目前对 章动的 观测求 解精度 大致为 40( 对 18.6 年项) 和 10 微角秒 (其他 项)， 对钱德 
勒摆动 (CW)、 自 由 核章动 (FCN) 和 自由内 核章动 (FICN) 周期 的测定 精度分 别可达 
0.1、 0.1 和 5 天 左右， 而求解 的时间 分辨率 在加强 联测期 间可达 1 小时。 

利用一 个给定 的地球 内部物 理模型 (REM) 提供 的有关 参数如 密度、 弹 性系数 
等， 在一组 适当的 边界条 件下， 对 包含自 引力和 自转、 椭率后 的无限 小弹性 形变动 
力学 方程、 本构 方程、 泊松 方程进 行积分 计算， 得到非 刚体地 球内部 对外力 的响应 
即 地球转 换函数 (ETF); 同时， 利 用天体 力学方 法对刚 体地球 的欧拉 动力学 / 运动学 
方程 计算， 得到 刚体地 球的章 动序列 (REN); 将 它们与 ETF 卷 积便可 得到非 刚体地 
球的章 动序列 (NREN)[1]。 

尽管仍 有一些 细致的 研究， 如广义 相对论 效应、 2 阶轨 道直接 / 间接 效应 ，等， 
现 有的各 REN 模型精 度高、 相互之 间符合 得较好 (在 10 微 角秒量 级甚至 更好) ，问 
题主 要集中 于计算 ETF 过 程中。 

现 有的各 章动模 型之间 的主要 差别在 于逆向 周年项 (0.X 毫角秒 量级) 和 18.6 
年主 章动项 (毫 角秒量 级)。 前者 主要与 FCN 有关， 因 为二者 频率很 靠近而 产生的 
共 振放大 效应； 后者 除也与 FCN 有 关外， 还 与另一 个问题 有关， 即 岁差常 数及相 
关的地 球动力 学扁率 H。 

1.FCN 的周 期及其 时变性 

FCN 是流 体外核 (K)C) 与 地幔的 自转轴 不重合 而引起 的一个 自由本 征模， 它主 
要反映 了在核 幔边界 (CMB) 附近 的物理 状况和 性质。 现代观 测技术 (特 别是 VLBI) 
以其高 精度的 测量给 出其周 期约为 431 天， 而从 流体静 平衡态 (HSE) 的 PREM 地球 
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模型得 到的其 理论周 期约为 460 恒 星日， 与 观测值 存在近 30 天的 差别， 这 也是目 
前章 动研究 存在的 主要问 题之一 。从 20 世纪 80 年代 以来， 普 遍将之 归结为 CMB 
的扁率 eCMB 理论值 太小， 但 这只是 一种解 释或者 说只是 现象的 表面。 但为 什么将 
eCMB 增加约 5% 后就可 以了？ 如何 解释为 什么可 以增加 eCMB? 这就 牵涉到 CMB 附 
近流 体的非 HSE， 包括在 CMB 上 偏离旋 转对称 椭球的 地形起 伏及其 力矩、 流体黏 
滞 性及其 力矩等 边界层 现象。 

文献 [2] 认 为这近 30 天 的差别 可以用 CMB 可 能发生 的电磁 场耦合 来解释 。但 
此 后有较 多的独 立计算 (如 文献 [3]) 表明 按他们 采用的 电磁参 数值， 电 磁耦合 似乎不 
足以 解释。 CMB 附 近的黏 滞耦合 可能是 另一种 机制， 但似乎 也难以 填补这 30 天的 
差别。 或许 CMB 附 近的地 形耦合 或者地 幔质量 的非椭 球分布 对此的 贡献等 都是可 
能的 机制。 总之， 该问 题依然 存在。 

另外， 经 过二十 多年的 VLBI 观测， 发现 FCN 的周 期和振 幅也似 乎存在 变化， 
如果 确认， 那么 变化的 机制是 什么？ 

2.  全 球动力 学扁率 (H) 

丑 是 研究地 球自转 的一个 重要物 理量。 其 定义为 //=  [C-04+5)/2]/C， 这里 3、 
B、 C 是 关于地 球的兰 个主轴 的转动 惯量。 日月 岁差、 主章动 项和倾 斜模等 都与其 
密切 相关。 由高 精度的 天文岁 差观测 导得的 // 值约为 1/305.5， 但在 一阶扁 率精度 
下 ，基于 上述的 HSE 假 设下由 一维的 PREM 地球模 型计算 得到的 7/ 值约为 1/308.8。 
围绕两 者间这 1.1% 的 差别， 自 20 世纪 80 年代初 以来， 众多 学者展 开了大 量的研 
究， 但都没 有直接 而令人 信服的 结论。 文献 [4] 提出并 发展了 广义地 球内部 形状理 
论， 并利用 深至约 70km 的全球 地壳结 构模型 CRUST2.0, 如此 而得的 7 /值 可以解 
释上述 1.1% 差别 中的约 2/3。 仍有 待深入 研究。 

3.  nCN 以及 IC W 的观 测验证 

另外， 尽 管从理 论上可 以证明 FICN 和内 核钱德 勒摆动 (ICW) 的 存在性 并计算 
得 到它们 的本征 周期， 它 们也反 映了内 核即内 外核边 界的有 关物理 信息， 但 因为它 
们本 身信号 很弱， 如何从 观测上 给予肯 定性的 、精 确的周 期和幅 度目前 还有待 努力。 

4.  地球 模型过 于理想 

另一 方面， 所有 的章动 理论研 究都基 于一个 给定的 REM， 而目前 所有的 REM 
都要 先假定 地球内 部处于 HSE, 但 实际的 地球很 难处于 HSE, 而是存 在偏离 。如 
何在非 HSE 下讨 论章动 问题是 一个有 待深入 研究的 课题。 同时， 目前 采用的 REM 
基 本上是 一维的 模型， 而 实际的 地球显 然不是 如此的 理想。 地 幔特别 是上地 幔和地 
壳层 物质分 布的横 向不均 匀性的 影响至 今还未 见全面 深入的 研究； 包括 大气、 海洋 
在内的 (浅) 地 表流体 的影响 也是显 然不能 忽略的 因素， 已有 的研究 (如 文献 [1]) 仍受 
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到 大气、 海 洋模型 方面的 限制。 

5.  与章 动有关 的数学 物理方 法本身 的问题 

就与章 动有关 的数学 物理方 法本身 而言， 也有以 下问题 待讨论 ： （1) 复频 问题， 
由于 地幔介 质的非 弹性和 核内流 体的黏 滞性， 必 将产生 延迟和 耗散， 反映在 章动和 
本征 模上就 可以用 在复数 域中的 频率来 表示； (2) 在对本 征函数 或位移 场的球 / 环形 
分解和 面球谐 展开表 示中， 都 需要截 断到一 定的阶 和级， 如通常 用竺项 表示式 

rj+o^  +  r 丨来 近似， 其中 r; 是主 要项， 反 映了整 体刚性 转动， 但对核 内流体 而言， 
由于 不同于 其他固 体区， 其位移 场更为 复杂， 三 项表示 式可能 不够， 而若在 流体区 
增加表 示项， 就 会成倍 地增加 变量和 方程个 数从而 增加问 题的难 度和复 杂性， 因此 
到 目 前为止 还没有 文章讨 论它对 章动和 本征模 (特 别是 FCN) 频 率的影 响到底 如何。 

6.  现有 的章动 模型与 新岁差 模型之 间的匹 配问题 

新的 MHB2000 章 动模型 [5] 仍沿袭 IAU1976 岁差 模型。 2006 年起， IAU 改用 
无旋 转原点 (NR0) 和天球 中间极 (CIP) 概 念及其 相应的 P03 岁差模 型[6]， 因此 也存在 
现有的 章动模 型与新 岁差模 型之间 的匹配 问题。 
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Origin  and  No  Net  Rotation  of  the  International  Terrestrial  Reference  Frame 

地 球及其 周围环 境的各 种运动 和变化 的监测 与研究 ，需在 一个固 连于地 球并同 
地球一 起转动 的地球 参考系 (TRS) 来描述 。地 球参 考框架 (TRF) 作为地 球参考 系的实 
现， 是由一 组固连 于地球 (地 壳) 上的 参考点 所构成 的物理 框架。 它通 过一定 的数据 
处理方 法和采 用一组 有关的 模型和 常数求 得参考 点的坐 标值和 速度场 ，来实 现和维 
持 所定义 的地球 参考系 。有了 地球 参考架 才能真 正从实 践上将 地球上 任意点 的位置 
及其变 化加以 定量的 描述。 这些参 考点由 于地球 物理上 的原因 (构 造运动 或潮汐 
等)， 其位 置随时 间微小 变化， 这 种变化 的复杂 性使地 球参考 系的建 立和维 持带来 
了 困难。 

国 际地球 参考系 (ITRS) 即协议 地球 参考系 (CTRS), 是 由国际 地球自 转服务 
(IERS) 负责 定义， 并 通过国 际地球 参考架 (ITRF) 来具体 实现和 维持。 CTRS 的定义 
包含下 列四个 条件： 

(1)  原点定 义在整 个地球 (包括 海洋和 大气) 的质量 中心； 

(2)  尺 度定义 为引力 相对论 意义下 一局部 地球框 架内的 尺度； 

(3)  定向 由国际 时间局 (BIH) 给出的 在历元 1984.0 的 地球自 转参数 确定； 

(4)  定向 随时间 的演变 遵循相 对于地 壳无整 体旋转 的约束 条件。 

这 些定义 在理论 上是完 美的， 但要 真正实 现未必 容易。 目前的 ITRF 实际上 在原点 
的定 义和其 定向随 时间演 变的约 束上， 并 没有严 格遵循 CTRS 的 定义。 过去 由于观 
测 精度的 限制， ITRF 的定 义和实 现的不 一致， 并未对 厘米级 地球参 考框架 带来多 
大的 影响， 故 未引起 人们的 关注。 随着 GPS、 VLBI、 SLR 等 技术的 监测精 度的提 
高， 地 壳运动 和周围 环境变 化的监 测正向 毫米级 发展， 毫米级 地球参 考框架 的构建 
势在 必行。 ITRF 定 义和实 现的不 一致， 将对毫 米级地 球参考 框架的 构建产 生重要 
的 影响。 弄清 和解决 这种不 一致已 成为当 前地学 界的重 要研究 课题。 

1. 关于 ITRS 和 ITRF 中原点 的定义 

ITRS 的 原点定 义在整 个地球 (包括 海洋和 大气) 的质 量中心 CM, 它也是 地球卫 
星绕其 旋转的 动力学 中心。 SLR、 GPS 和 DORIS 等卫 星测量 技术的 数据处 理方法 
通常是 一种动 力测地 方法， SLR 等解 的原点 显然是 CM。 ITRS 是由 一组分 布于固 
体地 球表面 (地 壳) 的 参考点 (观测 台站) 的历 元坐标 和速度 定义的 ITRF 来具 体实现 
的。 由这 些观测 台站组 成地球 参考框 架的形 状中心 (FC) 与 CM 当 然不一 定重合 。地 
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心 的运动 (定 义为 FC 相对于 CM 的 运动) 使协议 地球参 考系物 理框架 的地壳 (与 质量 
无关) 相对于 CM 是运 动的， 两者之 间显然 是不相 容的。 由于 这个不 相容， ITRF 原 
点 的定义 一直是 含糊的 。在 IERS  Convention  2003 中提到 [1]， ITRF 应 考虑为 CF 
的 地球参 考框架 。而 ITRF 作为 ITRS 的具体 实现， 理 应将其 原点定 义为地 球的质 
心 ，为了 实现这 一点， 在构建 ITRF 时 总是将 ITRF 的 解靠到 SLR 解上 。如 ITRF2005 
的构 建中， 其 原点定 义为， 在历元 2000.0  ITRF2005 与国际 SLR 服务 (ILRS  ) 的 SLR 
解的平 移参数 及其速 率为零 [2, 3] 。由此 保证 ITRF2005 的原点 在历元 2000.0 与 CM (由 
ILRS 解得) 重合， 且 其原点 的线性 速度与 ILRS 保持 一致。 由于 SLR 解的 原点是 
CM,  ITRF2005 的原 点似乎 也就是 CM, 实际上 却并非 如此。 下 面我们 来分析 
ITRF2005 原点 的性质 [2,4]。 

ILRS 的 SLR 解来自 全球各 SLR 分析中 心的综 合解， 显然是 CM 框架。 其基 
准站的 位置可 表为： 


XCM(t)  =  XCM(t0)  +  VCM(t-t0)  +  (1) 

R 

式中 为在 历元&  =  2000.0 的 坐标， 为线性 速度， ⑺为基 准站位 

R 

置 的各种 非线性 运动。 对 ITRF， 根据 IERS  Convention  2003 应是 CF 框架， 其基 
准 站的位 置为： 

XCF{t)  =  XCF{t0)  +  VCF{t-t0)  +  (2) 

R 

上式 等均在 CF 框架中 定义。 A^M(0  =  ^{t)  +  (0 ,  为地 心的运 

动， 可 表为： 


XG(t)  =  XG(t0)  +  FG  (卜， 0)  +  X  AXj  (3) 

R 

式中 为在 历元& 时刻 CF 相对于 CM 的 坐标， 为地 心运 动的线 性速度 
项 (即 长期 项)， 为 地心的 季节性 等高频 变化。 从上面 的几个 关系式 可得， 

R 

XCM(t0)  =  XCF(t0)  +  XG(t0) 

yCM  =  yCF  +  yG  ⑷ 

R  R  R 

ITRF2005 的原 点定义 意味着 ITRF2005 解， 经过 相对于 ILRS 解 的一个 14 参 
数的  Helmert  转 换后， 应有： fTRF2GC)5 ⑹ 这表明  ITRF2005 
的原点 在历元 2000.0 为 CM, 而 且包含 了地心 运动线 性项， 但并不 包含地 心运动 
的 非线性 运动。 因此， ITRF2005 的原点 既不是 CM， 也不是 CF。 如要求 ITRF2005 
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的原 点严格 定义在 CM 上， 则 需要在 ITRF2005 加上 [AA：f(0 这 一项。 因此， 

R 

K(0 就成 为解决 ITRF 原 点定义 和实现 不一致 的关键 问题。 

R 

地心 的运动 (geocenter  motion) 的地球 物理机 制是： 当整 个地球 (包 括固 体和流 
体) 不受 外力作 用下， CM 的位置 将在空 间保持 固定。 由于地 球流体 质量的 位移， 
导 致流体 地球质 量中心 运动， 为使整 个地球 质量中 心的位 置保持 固定， 根据 线性动 
量 守恒的 原理， 必然通 过固体 地球质 量中心 CE 相对于 CM 的反 向运动 来补偿 。显 
然固定 在固体 地球表 面的测 站将受 这个反 向运动 的支配 ，由这 些测站 组成的 地球参 
考框架 相对于 CM 也 将产生 相应的 平移。 固 体地球 是个弹 性体， 作为 对流体 质量负 
荷的 响应， 固体地 球表面 将产生 形变， 其 一阶形 变导致 CF 相对于 CE 的运动 。这 
就是地 心运动 (CF 相对于 CM) 的基本 原理。 从地球 物理机 制看， 地心 出现长 期运动 
是 不大可 能的； 但从 十年到 几十年 的时间 尺度， 由冰期 后地壳 回弹、 冰 雪融化 、海 
平面 的变化 和地幔 对流等 引起的 长周期 变化， 将 呈长期 变化的 趋势， 其综合 影响估 
计 不超过 0.5mm/a。 地心运 动的短 周期变 化包括 ： （1) 固 体潮、 海潮 和极潮 引起的 
周 日和半 日周期 变化， 振 幅约为 2mm 量级， 已 精确模 型化； （2) 大气、 陆 地水和 
海 洋非潮 汐等质 量负载 引起的 季节性 变化， 主 要周期 是年和 半年， 估 计周年 振幅约 
为 2 〜 4mm 量级， 半年振 幅约为 1mm 量级。 

目前 地心运 动监测 主要由 下面三 种方法 ： （1) 网移动 的方法 (network  shift 
approach), 也称 为几何 方法。 它通过 7 参数的 Helmert 坐标 转换， 直 接得到 CF 相对于 
CM 坐标框 架间的 三个平 移参数 的时间 序列， 即地 心运动 的时间 序列。 （2) 动 力学方 
法。 它是 通过估 计地球 引力场 一阶球 谐系数 的方法 来确定 地心的 运动。 （3)  — 阶形变 
的方法 (degree-1  deformation) 0 它 等价于 质量负 载引起 的固体 地球的 形变产 生的地 
心 运动。 

对 各种监 测结果 的比较 表明， SLR 解与地 球物理 模型预 报结果 比较在 周年运 
动的 振幅和 相位符 合好； 而 GPS， DORIS 解由于 观测误 差的复 杂性， 符合 程度较 
差。 总的 说来， 离精确 模制尚 有较大 差距。 

目 前地心 的运动 已能被 空间技 术监测 ，并能 与地球 物理模 型的预 报结果 进行定 
量的 比较。 越 来越多 的科学 家开始 研究季 节性和 短尺度 地球动 力学形 变时， 对这些 
时间 尺度的 ITRF 的稳定 性就成 为必须 考虑的 问题。 而 且这些 研究都 需要进 行空间 
大地 测量解 与地球 物理模 制解的 比较， ITRF 的 原点与 其他有 关参考 架的原 点之间 
的 关系就 必须被 考虑。 而目前 ITRF 原点的 双重特 征容易 产生的 混淆， 使地 心运动 
的精 确监测 和模制 越来越 受到地 学界的 关注。 

2. 如 何实现 CTRS 的定 向随时 间的演 变遵循 相对于 地壳无 整体旋 转的约 束条件 

这 个约束 条件起 因于地 球参考 系的理 论概念 ，即理 想的地 球参考 系应是 这样一 
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种固连 于地球 的地固 系统： 相对于 它地球 只存在 形变， 无 整体的 旋转， 而它 相对于 
惯性参 考系只 包括地 球的整 体旋转 运动， 即地 球的定 向运动 (岁 差、 章 动和自 转)。 
也 就是采 用所谓 Tisserand 条 件来定 义一个 理想的 地球参 考系， 其主 要特征 是：相 
对 于它， 整个地 球的角 动量为 零[7]。 由 于目前 建立的 地球参 考架， 是 用固定 在地壳 
上的 参考点 (测 站) 来描 述的参 考架， 实现这 个约束 条件， 数 学上可 表为： 

L  =  \  r  x  vdm  =  0  (5) 

Jc 

式中 Z 是 整个地 壳角动 量和， dm 是地壳 面元， v 和 是该 地壳面 元在地 固系中 
的速度 和位置 矢量， C 代表整 个地壳 积分。 

全球 地壳由 14 个主 要板块 组成， 地壳运 动主要 来自板 块构造 运动， 这 时整个 
地壳 角动量 I， 可用对 14 个主要 板块构 造运动 角动量 求和来 代替。 根据板 块构造 
理论， 每 个板块 沿地球 表面作 一致性 的欧拉 运动。 利用 最近数 百万年 的地质 资料建 
立了 全球板 块运动 的地质 模型， 如 NUVEL1、 NUVEL1A。 这时 Z 简化 为： 

14 

l= ⑹ 

i=l 

式中 是 测站所 在板块 的欧拉 矢量， a. 是第 〖个板 块的转 动惯量 矩阵， 它仅取 
决于 / 板块在 地壳上 的几何 构形， 是个常 数矩阵 [8] 。为 了实 现“无 整体旋 转”的 约定， 
应 满足： 

14 

z  =  xa  -^=o  ⑺ 

/ =1 

将 (7) 式应用 于全球 板块运 动模型 NUVELIA 等， 就 可建立 了无整 体旋转 (No 
Netjotation) 的 板块运 动模型 NNR-NUVEL1A[8]。 早先的 ITRF 序列， 测站 的速度 
取自 NNRNUVEL1A 模型， 由 此保证 ITRF(ITRS) 的定 向随时 间的演 变遵循 相对于 
地壳 无整体 旋转的 约束 条件。 随 着空间 观测 技术的 发展， ITRF96 以后的 ITRF 序 
列， 其速度 场完全 基于空 间技术 的实测 结果， 与 地质板 块模型 无关， 这样就 面临如 
何利用 实测速 度场实 现无整 体旋转 条件的 问题。 空间技 术实测 速度场 反映了 近二十 
多年间 地壳的 现今运 动特征 ，不难 发现利 用实测 速度场 建立的 现今全 球板块 运动模 
型， 与 NNR-NUVEL1A 有 明显的 差别； 也 不难证 明这些 ITRF 序列 相对于 地壳均 
存 在整体 旋转， 并 不遵循 CTRS 的定义 得要求 [9'  1|3]。 对这一 问题， 即使在 ITRF 工 
作 组内部 也未有 一致的 意见。 在 ITRF2005 的 定向定 义中， 仅 笼统提 在历元 2000.0 
与 ITRF2000 的旋转 参数及 其速率 为零， 以 此保持 EOP 序 列的连 续性。 再也 不提相 
对于 地壳或 相对于 NNR-NUVEL1A 无整 体旋转 的约束 条件。 ITRF 中 关于定 向速度 
基准 的问题 仍然没 有得到 解决。 

本文 作者建 议关于 ITRF 定向速 度基准 的问题 可通过 下面两 个途径 [2]。 

(1) 严 格遵循 “CTRS 的定向 随时间 的演变 遵循相 对于地 壳无整 体旋转 的约束 
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条 件”的 IERS 规范。 这就要 对由空 间技术 确定的 ITRF 速度场 作一个 整体的 调整。 
调整 的步骤 如下： 

① 由 ITRF 实 测的速 度场建 立现今 的全球 板块运 动模型 。利用 ITRF 实 测速度 
场确定 各大板 块的欧 拉矢量 G。 为了 获得现 今的全 球板块 运动模 型得可 靠结果 ，每 
个主 要板块 上至少 要选取 到三个 测站， 这些 测站应 满足： A 连续观 测至少 3 年以 
上。 B 远离板 块边界 和形变 地带。 C 速 度精度 (最新 ITRF 综 合解的 结果) 高于 
lmm/y。 

②  利用 (7) 式计 算全球 板块运 动角动 量之和 X， 一般 情况下 为实 现相对 
于 地壳无 整体旋 转的约 束条件 ，令 


=  A  -  4  (9) 

式中 / 是单位 矩阵， 就是完 全基于 ITRF 速度 场建立 的无整 体旋转 的现今 
全球板 块运动 模型。 

③ 相 应的速 度场作 如下的 调整： 

v'  =  v  -  Oc  x  r  (10) 

这时由 TRF(r,  v) 定义 ITRF 将严 格遵循 “CTRS 的 定向随 时间的 演变遵 循相对 
于地壳 无整体 旋转的 约束条 件”。 值 得注意 的是， 这时的 地球定 向参数 (EOP) 系列也 
要作由 以 产生的 相应的 调整。 

(2) 在 IERS 的 新规范 中去除 “CTRS 的定向 随时间 的演变 遵循相 对于地 壳无整 
体 旋转的 约束条 件”这 一条定 向速度 基准。 当前 ITRF 的建立 和维持 完全基 于空间 
技 术的实 测结果 TRF(r， V)， 而 给出的 EOPs 序列也 对应于 TRF(r， v) 框架。 对 ITRF 
的用户 来说， 应用 TRF(r， v) 和 EOP 完 全是一 个自洽 系统， 应该没 有任何 问题； 他 
们也并 不关心 TRF(r,  v) 的 定向随 时间的 演变是 否遵循 相对于 地壳无 整体旋 转的问 
题。 既然 对当前 实测的 TRF(r,  V) 发现 相对于 地壳存 在整体 旋转， 在 以后的 IERS 规 
范 中去除 “相对 于地壳 无整体 旋转” 的 约定。 事 实上， 除了 早先的 ITRF， 由 于其速 
度场完 全基于 NNR-NUVEL1A， 满足 “相对 于地壳 无整体 旋转” 的约 定外， 以后的 
ITRF 均未 真正满 足这一 约定。 它 们对地 球科学 的实测 和研究 工作也 没有带 来任何 
问题。 
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大 行星位 置成像 测量中 的系 统误差 

Systematic  Error  in  Measuring  Positions 
of  Major  Planets  from  their  Images 


1.  引言 

太阳系 大行星 位置的 测量有 着悠久 的历史 ，伴 随这 种观测 的是大 行星卫 星的测 
量。 这 种观测 的动机 一开始 仅仅是 改进行 星及其 卫星的 历表。 至 1973 年， 以美国 
海 军天文 台为主 要机构 的观测 计划开 始支持 NASA (美国 航空航 天局) 的行星 际空间 
探测。 此时， NASA 空间导 航的需 要是这 种观测 计划的 最大驱 动力。 不容忽 视的是 
轨 道理论 的研究 也伴随 着行星 物理的 研究。 例如， 在木 星卫星 系统中 Io 与 木星本 
体的潮 汐力的 相互作 用就是 引人注 目的， 最新的 文献见 [1]。 

在大 行星及 其卫星 的观测 与轨道 理论改 进的历 史上， Stmve[2] 引 进的卫 星相对 
轨 道理论 改进的 技术显 得非常 成功， 它回 避了大 行星位 置测量 中很大 的系统 误差。 
然而， Struve 也 理解到 这种方 法具有 严重的 缺陷， 并且 强烈建 议行星 / 卫星的 测量与 
卫星之 间的测 量同时 进行。 

在太阳 系的行 星中， 人们 观测研 究得最 多的是 火星、 木星和 土星， 它们 的位置 
测量 主要依 赖于经 典的观 测技术 (如照 相方法 )。 相对 而言， 水星、 金 星的位 置可以 
利用现 代技术 （如 雷达 技术） 进行 高精度 测量。 

在 进行高 精度测 量大行 星的位 置中， 主 要的系 统误差 是所谓 的“相 位效应 
(phase  effect)”。 对于 木星， 这 种效应 又被称 为“相 位夸张 (phase  exaggeration)” 或 
“Phillips  effect”。 这种 效应是 因为远 离木星 冲日观 测时， 木星 亮暗边 缘间光 的强度 
差异造 成的。 此时， 亮边缘 (brighter  lamb) 和 暗边缘 (terminator) 的共 同作用 使得木 
星中心 偏向亮 边缘。 其偏 移量可 以达到 几何相 位位移 (geometric  phase  displacement) 
的 几倍！ 

正如 Struve 所 建议的 那样， 行星 / 卫星 间的观 测应当 与卫星 / 卫星 间的观 测同时 
进行。 因此， 如何高 精度测 量木星 的位置 使之不 受相位 效应的 影响变 成一个 具有重 
要 意义的 课题。 

2.  大 行星位 置测量 及存在 的问题 

大行 星位置 的精确 测量往 往与其 卫星的 位置测 量联系 在一起 。为 了高精 度测量 
行 星及其 卫星的 位置， 我 们必须 面临多 方面的 困难。 首先 是行星 或卫星 “中心 ”位置 
的 测量。 我们 需要清 楚定义 测量的 是光度 中心、 几何中 心或是 其他按 某种准 则给出 
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的 中心。 其次， 通常要 做晕的 处理。 历 史上， 有使 用硬件 的办法 和软件 的办法 。例 
如， 美国 海军天 文台的 Pascu 就 主要使 用金属 掩膜的 方法减 少行星 本体的 光度影 
响。 而巴西 学者却 率先使 用软件 的方法 [1G] 进 行晕的 处理。 这些 方法是 成功有 效的， 
尤其对 于靠近 行星本 体的暗 卫星。 在资 料的归 算中， 精 确的天 体测量 定标也 是高精 
度测 量中的 难点。 好在 目前国 际上高 密度、 高精度 的星表 变得越 来越容 易获取 (例 
如， UCAC2 或即将 发表的 UCAC3)。 因此， 最 困难的 问题是 直接测 量行星 本体时 
的相位 改正。 

历 史上， 为 了提高 子午环 光电方 法观测 大行星 的位置 精度， Lindegrin[3] 曾详细 
研究 了相位 改正的 问题。 他根据 不同的 光散射 模型， 导 出了相 位改正 公式。 此外， 
他 还根据 行星表 面条纹 (或 光斑) 分布 给出了 条纹 对位置 测量的 影响。 Lindegrin 的工 
作是 成功有 效的。 他不 仅能解 释从前 子午环 观测大 行星资 料中主 要的系 统误差 。而 
且， 他 所导出 的规律 性还可 以推广 应用于 天然卫 星相位 效应的 改正。 

应当 看到， Lindegrin 的 工作是 建立在 对行星 表面进 行光度 测量的 基础上 。实 
际中， 为了尽 可能回 避行星 表面光 度不均 匀性的 影响， 观 测者们 更多的 是利用 行星的 
边缘 进行某 种模型 的拟合 (如 椭圆) 从而导 出行星 的中心 位置。 例如， Peng 等 [4] 和 
Mallama 等 [5] 就是利 用木星 边缘的 检测并 进行椭 圆拟合 而得到 其中心 的位置 ，进而 
求得 卫星相 对于该 中心的 位置。 类 似地， French 等 [6] 利用土 星光环 的边缘 进行椭 
圆拟合 得到其 中心的 位置， 进而精 确测量 卫星的 位置。 

据 Pascu 的研究 [7]， 火 星本体 与卫星 之间的 位置测 量中没 有发现 明显的 相位问 
题， 这来 源于火 星本身 稀薄的 大气。 由土 星光环 的检测 而导出 的土星 中心位 置被视 
为 完全避 免相位 效应的 影响。 事 实上， 我们最 新的观 测资料 [8] 也再一 次证实 了这一 
点。 最 大的问 题来自 木星及 其卫星 的位置 测量。 据 Pascu 的研究 [7]， 在非零 相位观 
测时， 即 便检测 木星边 缘并相 对于边 缘测量 卫星的 位置， 也会 明显出 现放大 的相位 
效应。 其影响 比经典 的几何 相位位 移要大 几倍！ 具体 地说， 这 种效应 的影响 会高达 
0.5 角 秒甚至 更大。 为 什么会 出现如 此大的 相位效 应呢？ 可能 的解释 是木星 表面存 
在 大气的 缘故。 为了 导出木 星相位 效应的 影响， Arlot[9] 曾采 用两种 方法。 方法 之一， 
他引 入了几 何相位 的一个 经验因 子到求 解卫星 轨道的 条件方 程中， 此时， 其 结果与 
由卫 星之间 求解导 出的结 果是可 比的。 方法 之二， 他用 微密度 测微技 术和相 位模型 
算法 重新测 量照相 底片， 导出 了木星 的形状 中心。 这样 一来， 他的结 果比之 前的结 
果 更好。 然而， 其 工作量 巨大， 微密度 测微技 术也不 能继续 使用。 

对于 目前广 泛使用 CCD 成像 观测的 情况， 如何根 据获取 的图像 进行木 星本体 
的 高精度 位置测 量是需 要解决 的太阳 系天体 测量中 的重要 问题。 
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X 射 线脉冲 星导航 

X-ray  Pulsar  Navigation 


1. 脉冲星 的发现 

1967 年英 国射电 天文学 家安东 • 尼休 伊什和 他的研 究生贝 尔在进 行行星 际闪烁 
的观 测研究 时偶然 发现了 脉冲星 ，找 到了物 理学家 30 年前预 言的中 子星， 脉 冲星的 
发 现对于 天文学 和物理 学领域 都具有 重要的 意义。 脉冲 星是中 子星， 一边绕 着自转 
轴高速 自转， 同时在 其辐射 区域向 外辐射 能量， 如图 1 所示。 根据长 期的大 量观测 
研究 发现， 其长 时间的 周期稳 定性可 以和原 子钟相 媲美。 由于 脉冲星 周期的 高度稳 
定性 ，在 1974 年 Downs 提出用 射电脉 冲星进 行星际 导航的 设想。 


°  Mark  A.  Gartick/space  art.co.uk 
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图 1 脉 冲星。 

航 天器在 太空飞 行时， 需要 实时确 定自身 的空间 位置， 也 就是确 保不偏 离预定 
的 轨道， 到达 目的地 。对 于深空 飞行， 由于距 离地球 遥远， 自 主导航 就成为 重要的 
导航 手段， 作为 天文自 主导航 的脉冲 星导航 使用遥 远的自 然天体 —— 脉 冲星， 不会 
受到 干扰和 破坏， 具 有高度 的稳定 性和安 全性， 因此， 对人类 进行宇 宙探索 具有重 
要的 意义。 
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2. 脉 冲星导 航的基 本原理 

脉冲星 导航的 基本原 理是利 用航天 器天线 接收到 的脉冲 到达时 间和模 型到达 
时间差 来确定 航天器 的空间 位置。 一般 来说， 一 颗脉冲 星可以 确定航 天器相 对于坐 
标原点 (太 阳系 质心) 沿着脉 冲星方 向的位 置偏移 距离， 即到 达时间 差和光 速的乘 
积， 如图 2 所示。 因此， 理论 上说， 如果 能够同 时接收 到三颗 脉冲星 的脉冲 信号， 
并 且确定 和模型 到达时 间差， 就可 以确定 航天器 的空间 坐标。 如 果考虑 钟差， 可以 
把钟差 看作一 个自由 变量， 那么同 时接收 四颗脉 冲星的 信号， 就可以 确定航 天器的 
空间 位置和 钟差。 


图 2 航 天器沿 着脉冲 信号方 向的位 置偏移 距离。 

由于 航天器 所能携 带的天 线或探 测器尺 寸有严 格限制 ，而 射电观 测需要 较大口 
径的 天线， X 射线 探测器 很小， 因 此一般 X 射线脉 冲星适 合用来 做深空 导航。 

3. 脉冲星 导航的 几个重 要问题 

第一， 脉冲 星及信 号识别 问题。 太 空中的 辐射源 很多， 航 天器接 收到脉 冲信号 
后 ，首先 要能准 确识别 信号是 否是脉 冲星发 出来的 ，以及 是哪一 颗脉冲 星发出 来的， 
然 后再确 定其到 达时间 。只 有充分 掌握了 每一颗 导航用 脉冲星 的脉冲 轮廓的 特征才 
能去识 别它， 因 此对脉 冲轮廓 以及模 式变换 的规律 的研究 就至关 重要。 

第二， 寻找 适合导 航的脉 冲星。 一般 来说， 导航用 的脉冲 星要求 脉冲周 期比较 
稳定， 周 期稳定 的脉冲 星大多 为毫秒 脉冲星 ，对 于导航 来说， 脉 冲周期 也不能 太长。 
毫秒脉 冲星大 多是年 老的脉 冲星， 周 期比较 稳定， 周期发 生跃变 的可能 性较小 ，比 
较 适合作 为导航 用脉冲 星的候 选者。 因此搜 寻周期 稳定的 同时具 有射电 辐射的 X 
射线毫 秒脉冲 星就变 得非常 重要。 

由 于导航 计算时 许多参 数是实 际测量 得到， 存在 误差， 如果 脉冲星 空间分 布不均 
匀， 两 两之间 的夹角 太小， 就 会导致 计算结 果产生 较大的 偏差。 因此， 对于脉 冲星导 
航算法 来说， 为 了确保 方程计 算的稳 定性， 需 要导航 用脉冲 星的分 布较为 均匀， 因此 
需要 进一步 搜寻更 多的脉 冲星以 满足导 航需求 。图 3 显示 了导航 脉冲星 和航天 器之间 
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的空 间几何 关系， 分别显 示了导 航脉冲 星理想 的空间 分布和 不理想 的空间 分布。 


理想的 脉冲星 空间几 何分布  不 理想的 脉冲星 空间几 何分布 


图 3 导 航脉冲 星和航 天器之 间的空 间几何 关系。 


第三， 导航用 脉冲星 要求有 较高的 周期稳 定性， 理 想情况 希望脉 冲周期 永远不 
变， 但 是由于 脉冲星 不断向 外辐射 能量， 发 生能量 损失， 其中 一部分 能量是 由转动 
能转化 来的， 因而 导致转 动动能 降低， 转速 变慢， 周期 变长， 因此我 们需要 掌握周 
期变长 规律， 以 提高导 航定位 精度。 同时 脉冲星 还存在 周期跃 变和连 续的不 规则变 
化 现象， 会对 导航产 生重要 影响， 其物理 机制目 前尚未 完全搞 清楚， 因此， 需要进 
一步对 脉冲到 达时间 的规律 进行理 论和观 测上的 研究。 

第四， 周期 模糊度 问题。 脉 冲星导 航不同 于卫星 导航， 我 们能接 收到的 每一个 
脉 冲没有 特定的 标识。 因此， 当航天 器接收 到脉冲 信号并 且确定 到达时 间后， 我们 
只能 判断出 脉冲到 达航天 器的时 间和模 型到达 时间的 差为若 干个整 数周期 加上一 
个小 数周期 。周期 的小数 部分可 以准确 计算， 但是由 于每 一个脉 冲没有 特定的 标识， 
整 数周期 一般不 能直接 识别， 因此 就存在 周期的 模糊度 问题。 能否解 决这个 问题是 
实 现脉冲 星导航 的关键 所在。 理论上 说我们 可以确 定整数 周期的 范围， 也就 是可以 
确 定所有 可能的 组合， 即搜索 空间， 然后 在所有 可能的 组合中 判断出 航天器 的实际 
位置。 我们 需要进 一步研 究判定 的标准 和具体 实现的 算法， 确保 不产生 误判。 对于 
搜索 空间， 如 果规模 太大也 会导致 计算量 庞大， 需 要较长 的计算 时间， 因此 需要尽 
可能减 少搜索 空间的 规模， 减少运 算量， 同时确 保准确 定位， 不产生 误判。 
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图 1  Crab 脉冲 星的到 达时间 的 残差。 


脉 冲星的 自转不 稳定性 

The  Pulsar  Rotational  Instability 

20 世纪 60 年代 发现的 脉冲星 被普遍 认为可 能是致 密的中 子星， 长期的 计时观 
测 表明， 脉 冲星的 自转是 逐渐减 慢的， 最 小的周 期变化 率达到 1(T2<)。 脉冲 星的自 
转很 稳定， 特别是 毫秒脉 冲星， 比如 PSR  J0437-4715， 它的 长期稳 定性超 过了最 
好的原 子钟。 但是 在发现 脉冲星 后不久 就观测 到脉冲 星自转 有不稳 定性， 主 要有两 
类随机 变化： 时 间噪声 和周期 突变。 时间噪 声的特 征是连 续的、 准周 期的、 缓慢的 
变化。 周期跃 变是脉 冲星的 自转周 期突然 变短， 即 脉冲星 自转频 率突然 增大， 这种 
事件主 要发生 在年轻 的脉冲 星中。 那么是 什么原 因导致 了脉冲 星的自 转不稳 定呢， 
这 涉及以 下几个 问题： 

1. 什么 物理过 程导致 了周期 噪声的 产生？ 

脉冲星 的时间 噪声， 可能 是外部 因素引 起的， 也可能 来源于 中子星 内部。 外部 
因素是 多种多 样的， 包 括星系 并合产 生的引 力波对 脉冲星 信号的 调制， 球状 星团的 
加速 引力， 轨道 运动的 扰动， 伴星的 星风的 影响， 脉 冲星的 进动， 星 际介质 的密度 
扰动， 太阳 系行星 历表的 误差， 地球 无线电 干扰， 钟的误 差等。 排除 这些外 部影响 
后， 时间噪 声可能 来自于 自转的 “随机 变化” 过程 (图 1)。 其 物理机 制可能 是由于 
脉 冲星内 部超流 晶格的 振荡， 或 者是固 体核与 壳层之 间的相 对运动 的振荡 形式， 也 
有人 提出脉 冲星的 热演化 与脉冲 星的转 动不稳 定性有 联系。 


0—iiM 
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0  1000  2000  3000 

MJD  5 1500 以后 的天数 

图 2  PSRB1737-30 脉冲星 10 年中发 生的八 次跃变 事件。 

(图 中横轴 为改正 儒略日 51500 以后的 天数， 纵轴 为自转 频率变 化量） 

3. 脉 冲星是 中子星 还是夸 克星？ 

在 脉冲星 发现后 不久， 人们普 遍认为 脉冲星 就是中 子星， 但是在 这个观 念确立 
后 不久， 关 于夸克 星的研 究也展 开了。 先提出 中子星 中存在 夸克的 思想， 后 来提出 
夸克星 (由夸 克物质 组成的 星体) 的概念 ，在 20 世纪 80 年代中 期以后 ，夸 克星 的“升 
级版” 奇异星 (由 奇异夸 克物质 组成的 星体) 的模 型发展 起来， 认 为奇异 星可以 
在 超新星 爆发时 形成， 并能表 现为脉 冲星。 从而 向被普 遍接收 的脉冲 星的就 是中子 
星的观 念发出 挑战。 目前研 究者们 在观测 上鉴别 夸克星 的努力 主要集 中在亚 毫秒脉 
冲星的 搜寻， X 射线 能谱， 射电波 段单个 脉冲的 特殊行 为和脉 冲到达 时间的 测量等 
几个 方面。 


2. 周期跃 变有多 种表现 形式， 跃变 的触发 机制是 什么？ 

周 期跃变 大小分 布在很 宽的范 围内， 达 5 个 数量级 (1(T1() 〜 1(T5)。 跃变发 生的时 
间间 隔也不 一样， 频 繁跃变 的脉冲 星可达 到平均 一年发 生一次 的频率 (例 如， 脉冲星 
PSRB1737-30, 见图 2)， 而一 些大的 跃变， 可 能要上 百年才 能发生 一次。 统计 显示， 
特 别年轻 (特 征年龄 一千年 左右) 的脉冲 星和年 老的脉 冲星发 生的跃 变幅度 比较小 ，年 
龄在 1 万年 左右的 脉冲星 发生的 跃变比 较大。 统 计分析 表明大 跃变一 般有弛 豫过程 
(Vela 脉冲星 就是典 型的例 子)， 小跃变 一般不 明显， 但也有 例外。 还有 几颗脉 冲星发 
生奇 特地慢 跃变， 其自转 在几十 天到几 百天的 范围里 缓慢地 变快。 

在销 连模型 的基础 上提出 的涡流 爬行理 论可以 较好地 解释弛 豫过程 ，即 脱销的 
涡 流有一 部分又 重新销 连而形 成弛豫 过程。 但它不 能解释 Crab 类脉 冲星的 跃变后 
自 转减慢 率的再 增加， 这可 能是销 连的超 流数量 在持续 增加造 成的， 也可能 是外部 
的磁场 的重新 分布或 强度的 变化所 引起的 外部力 矩的增 加导致 自转减 慢率的 增大。 
后来 进一步 提出壳 层碎裂 理论， 然而这 个理论 不能解 释年龄 较老的 脉冲星 (比如 
PSRB1758-23) 发 生的台 阶式的 跃变。 
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对于研 究历史 相对较 长的中 子星， 我们 也还不 是十分 清楚它 的内部 结构。 如图 
3 所示， 一般认 为中子 星内主 要是两 部分： 晶体般 的固体 壳层， 大约 1 千米厚 ，内 
部 是液态 的中子 超流。 中子 星的组 成主要 是简并 中子， 在这种 简并状 态下， 温度不 
起 作用， 唯一 重要的 关系是 密度和 压力的 关系， 也就 是状态 方程。 地 面实验 室对这 
种 极端致 密极端 压强下 的粒子 相互作 用的测 量是不 充分的 ，关 于多体 的相互 作用的 
理论 上也不 完善， 因 此对于 中子星 的状态 方程的 理论计 算是有 很大误 差的。 


中子星 的大气 ，超 热等 离子体 


外 壳层， 200 米深， 
核子 + 电子 


内 壳层， 晶 体结构 lkm， 
核子 + 电子 + 中子滴 


直径 20 公里 

外核， 

原子 粒子流 


内核, 固 态亚原 子粒子 


图 3 中子星 的结构 示意图 


观测到 的脉 冲星自 转不 稳定性 具有多 种表现 形式， 影响脉 冲星自 转的物 理过程 
不完全 清楚。 这些 现象正 好是脉 冲星的 探针， 有 助于我 们不断 的探索 和研究 脉冲星 
的 组成、 内 部结构 和物理 过程。 


参 考文献 

[1]  Kramer  M,  Lyne  A  G,  O’Brien  J  T,  Jordan  C  A,  Lorimer  D  R.  A  Periodically  Active  Pulsar 
Giving  Insight  into  Magnetospheric  Physics.  Science,  2006,  312,  549. 

[2]  Boynton  P  E,  Groth  E  J,  Hutchinson  D  P,  Nanos  G  P  Jr,  Partridge  R  B,  Wilkinson  D  T.  Optical 
Timing  of  the  Crab  Pulsar.  Astrophysical  Journal,  1972,  175,  217. 

[3]  Baym  G,  Pethick  C  J,  Sutherland  P.  The  Ground  State  of  Matter  at  High  Densities:  Equation  of 
State  and  Stellar  Models.  Astrophysical  Journal,  1971,  170,  299. 

[4]  Lyne  A  G,  Pritchard  R  S,  Graham-Smith  F,  Camilo  F.  Very  low  braking  index  for  the  Vela 
pulsar.  Nature,  1996,  381,  497. 

[5]  Wang  N,  Manchester  R  N,  Pace  R,  Bailes  M,  Kaspi  V  M,  Stapper  B  W,  Lyne  A  G.  Glitches  in 
southern  pulsars.  Monthly  Notices  of  the  Royal  Astronomical  Society,  2000,  317,  843. 


撰稿 人：王 娜 袁建平 

国家天 文台乌 鲁木齐 天文站 


脉冲 星时的 建立 和应用 


•  1051  • 


脉 冲星时 的建立 和应用 

Establishment  and  Application  of  Pulsar  Time  Scale 


脉冲 星是自 然界中 一种自 转非常 稳定的 中子星 [1，2] 。一些 毫秒脉 冲星的 频率长 
期稳定 度好于 l(T15/yr， 其中 PSR  J0437-4715  一 年的计 时观测 其频率 的稳定 度就优 
于原 子钟。 1991 年 Taylor 提出毫 秒脉冲 星是自 然界最 稳定的 钟[3]， 其长期 稳定度 
可 以与原 子钟相 媲美， 是挂在 天上的 天然标 准钟。 脉冲星 是自然 天体， 所定 义的脉 
冲星 钟具有 寿命长 、可 靠性高 、不受 攻击等 优点。 脉冲星 的短期 稳定度 不如原 子钟， 
但是其 长期稳 定度要 优于原 子钟。 这意味 着毫秒 脉冲星 将来可 能作为 时间基 准来定 
义时间 尺度， 使 人类重 新回归 到利用 天体作 为测量 时间的 尺度。 

然而 脉冲星 时的实 现还需 要解决 或克服 以下几 个关键 问题： 

1.  脉冲 星的自 转稳定 性和测 量精度 

脉冲 星的磁 偶极辐 射损失 的是自 转能， 所以脉 冲星的 周期是 长期减 慢的。 这种 
变 化可以 通过对 脉冲星 进行长 期的到 达时间 (TOA) 监 测精确 得到， 然 而脉冲 星的自 
转存 在两种 不可预 测的随 机变化 ，即 到达时 间噪声 和周期 跃变。 前者是 连续不 断的、 
随 机的、 小 幅度的 变化， 并 具有准 周期、 红 噪声的 特点， 后者是 一种突 然的、 幅度 
很大 的自转 周期加 快现象 (glitch)。 总的 来说， 年轻 脉冲星 自转随 机变化 较大， 而毫 
秒脉冲 星相对 稳定， 需 要选择 周期噪 声很低 的毫秒 脉冲星 做脉冲 星钟。 

影响 脉冲星 TOA 测量精 度的因 素除了 脉冲星 本身的 自转稳 定性， 还会 受到行 
星历表 精度、 星际介 质传播 效应、 相对 论效应 等已知 和未知 因素的 影响。 例 如地球 
的 运动、 太 阳系惯 性质量 中心的 确定、 地球轨 道上引 力势的 变化、 多普 勒效应 、太 
阳 系相对 论效应 引起的 时空弯 曲等。 对 于处在 双星系 统中的 毫秒脉 冲星， 还 包括其 
轨道运 动造成 的时间 延迟和 相对论 时间改 正等。 当上述 相关改 正项有 误差或 存在未 
知改 正量， 且幅度 低于测 量灵敏 度时， 它 们就会 被噪声 淹没。 因此脉 冲星钟 精度的 
提高， 有赖于 对脉冲 星自转 变化物 理机制 的认识 和测量 精度的 提高。 

2.  脉 冲星时 和原子 时的相 互影响 

由于 单脉冲 星定义 的脉冲 星时间 PT(pulsar  time) 稳定 度还不 够好， 除了 原子时 
本 身的噪 声外， 可认 为其他 噪声源 对不同 的脉冲 星是独 立的。 因此需 要通过 多颗脉 
冲星组 成计时 阵[4]， 并由 每个脉 冲星时 PTi 加权平 均建立 综合脉 冲星时 PTens， 以此 
来消除 独立噪 声源的 影响。 
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原子 钟的特 点是其 短期的 稳定度 非常好 ，最 大不足 是随着 时间的 推移其 稳定度 
会 明显的 降低， 发 生频率 漂移。 由 所得的 TOA 残差进 行参数 拟合， 不可避 免地会 
将原 子时的 误差吸 收到拟 合的参 数中。 因此 原子时 (TA) 与脉 冲星时 的残差 (TA-PT) 
不 能完全 真实地 反映原 子时和 脉冲星 时之间 的差。 随着 TOA 测量 时间的 增加， 脉 
冲星 的噪声 会很快 下降， 稳定度 则相应 提高了 (如图 1 所 示)。 原子时 的影响 与脉冲 
星方向 无关， 它对 计时阵 中每个 脉冲星 的影响 都是相 同的； 所 以通过 毫秒脉 冲星计 
时 观测分 析得到 的脉冲 星时， 可以 检验、 评估原 子时的 长期稳 定度。 


-14 
-15 
—16 

0.1  1  10  100 
T(yr) 

图 1 毫秒脉 冲星与 原子时 频率稳 定度的 比较。 

3. 高稳 定度毫 秒脉冲 星样本 的搜寻 与选择 

脉 冲星中 的周期 稳定度 最高的 是毫秒 脉冲星 ，目 前已经 发现约 175 颗毫 秒脉冲 
星， 而适 合进行 时间标 准研究 的高稳 定度毫 秒脉冲 星数量 20 颗 左右， 还需 要更多 
的毫秒 脉冲星 巡天观 测来增 加候选 样本。 目前通 过脉冲 星巡天 已经发 现了大 多数较 
强的 毫秒脉 冲星， 大 规模的 巡天需 要更高 的灵敏 度和针 对高银 纬等特 殊天区 进行。 

综合脉 冲星时 的建立 需要的 毫秒脉 冲星候 选样本 之间的 稳定度 差不能 大于半 
个 量级， 否 则会影 响稳定 性较高 的脉冲 星钟， 反 而降低 了综合 脉冲星 钟的整 体稳定 
性 。目前 高稳定 度的脉 冲星样 本还比 较少， 稳定度 比较接 近的脉 冲星样 本就更 少了。 
所以， 有待搜 寻发现 更多自 转稳定 的毫秒 脉冲星 来增加 和丰富 样本的 选择。 毫秒脉 
冲 星数量 将不断 增加， 不仅可 以筛选 出稳定 度较理 想的脉 冲星， 而且 能够使 计时阵 
中的 多颗毫 秒脉冲 星的空 间分布 更趋于 合理。 

近 年来， 国 际上目 前已有 10 个 左右的 脉冲星 计时阵 投入了 工作。 主要 集中于 
美国、 英国、 澳大 利亚等 国家。 每个 计时阵 观测的 脉冲星 数量从 几颗到 20 余颗。 
目前美 国海军 天文台 (USNO) 和国际 计量局 (BIPM) 正在 联合协 调世界 上的脉 冲星计 
时 观测， 目 标是建 立脉冲 星时间 标准， 并应用 于时间 服务。 这 将为综 合脉冲 星时间 
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在中国 古代， “ 地中” 是一 个非常 重要的 概念。 中央 之国， 占据 了政治 文化的 
中心， 四方 就要来 宾服。 国之 都城， 自 然要建 于国之 中央。 所以 古代建 国都时 ，首 
先 要辨正 方位， 所选的 地方应 该就是 “地 中”。 可是， “ 地中” 是怎 么确定 的呢？ 这 
就成了 中国古 代天文 学所要 解决的 问题。 

大地 本来是 任何一 点都是 中央， 但是 一个地 方要被 认定是 中央， 那就需 要某种 
特殊的 理论和 方法。 中国古 代确定 “ 地中” 的 方法就 是圭表 测影。 圭 表测影 是一种 
极其 古老的 方法， 最近在 陶寺文 化遗址 发现一 根带有 刻度的 漆杆， 很 可能就 是用来 
测 影的， 是圭 表中的 圭尺， 时代在 陶寺文 化中期 (公 元前 2100 〜 公元前 2000)[1] 。陶 
寺 遗址在 今临汾 一带， 是亮、 舜之都 所在。 圭尺的 发现说 明圭影 测量很 早就对 建立国 
家政 权意义 重大， 本质 上就是 要确立 “地 中”。 殷 商卜辞 中多有 “ 立中”  一词， 有学 
者认 为这就 是圭表 测景。 “中” 就是一 根垂直 地面的 杆子， 用以定 方位和 定季节 [2]。 

传说 周公曾 经测景 (古代 “ 景”、 “影” 通)， 以 求确立 “地 中”。 《周礼 •地官 •大 
司徒》 载： “ 以土圭 之法测 土深， 正 日景， 以求地 中。”  “日至 之景， 尺 有五寸 ，谓 
之地中 。” 这个 “ 地中” 是 天地之 所合， 四时之 所交， 风雨之 所会、 阴阳之 所和， 
乃 是建立 王国的 根本。 《周 礼》 中给 出的数 据为夏 至影长 1 尺 5 寸， 冬 至影长 1 丈 
3 尺。 据 此可以 推算观 测年代 在西周 初年， 观测 地点在 “阳 城”， 即 今河南 登封告 
成镇 [3]。 《史 记》 记载 “禹 避舜之 子于阳 城”， 《古 本竹书 纪年》 称 “禹居 阳城” ，《世 
本》 则称 “ 禹都阳 城”， 这些 都为选 阳城为 “ 地中” 提供 了历史 依据。 

但是在 《周 髀》 中记载 了另一 种影长 数据， 即 8 尺 之表， 夏 至影长 1 尺 6 寸， 
冬 至影长 1 丈 3 尺 5 寸。 测 得这个 数据的 测量点 显然要 在阳城 之北。 赵永恒 推测观 
测 年代为 公元前 511 年 左右， 观 测地点 的地理 纬度为 35.27 度， 很可 能是当 时邾国 
的都城 [3]。 黎耕、 孙小 淳提出 这个数 据的来 源非常 古老， 很可 能与尧 帝时代 在尧都 
的观 测有关 [4]。 

《周 髀》 和 《周 礼》 中的影 长数据 代表了 两个不 同的宇 宙论。 《周 髀》 中的二 
十 四节气 影长， 是 按线性 内插求 得的， 是为 了构建 盖天说 “七衡 六间” 的模 型而构 
造出 来的。 西汉太 初改历 之时， 浑天说 出现， 二 十四节 气影长 已经是 实际测 量出来 
的 数据， 与太 阳在黄 道上的 运动相 一致， 因 而不是 线性变 化的。 这一 转变发 生两汉 
之际， 反映了 从盖天 说到浑 天说的 转变。 盖 天说的 “ 地中” 概 念与浑 天说的 “ 地中” 
概 念是不 同的。 盖天 说以为 “北极 之下， 为 天地之 中”。 地域 的差异 由表影 的长度 
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决定， 即所 谓影长 “千 里差一 寸”。 但是， 盖天 说的基 本假设 天地为 两相平 行的平 
面和 “ 千里差 一寸” 都不符 合实际 情况， 基于它 们建立 起来的 模型不 可避免 地是漏 
洞 百出， 为掩盖 矛盾不 得不构 造数据 [5]。 浑 天说把 “ 地中” 变成 一个地 方性的 概念， 
所谓 “地 中”， 就 是天文 学从事 观测的 地点。 太初改 历时， 落下闳 “于地 中转浑 天”， 
这个 “ 地中” 显然就 是他进 行天文 观测的 地方。 利用 浑仪进 行天文 测量， 必 须要确 
定北极 高度， 因而 观测地 点必须 确定。 落 下闳的 “ 地中” 究竟在 什么地 方不得 而知。 
但这个 地点不 是随便 选的， 而是要 有政治 上的权 威性和 历史上 的依据 。在 “ 浑盖之 
争 ”中， 浑 天家似 乎引用 《周 礼》 的 数据作 为立论 根据， “ 地中” 不 再是盖 天说的 
“ 北极之 下”， 而是 《周 礼》 所说的 “土圭 之长， 尺有 五寸， 以夏至 之日， 立八尺 
之表， 其景 适与土 圭等， 谓之地 中。” 这个 地点， 应 该就是 洛邑、 阳城 一带。 这是 
古 代帝王 的都邑 所在， 东汉时 又迁都 于此。 张衡 是浑天 说的阐 述者， 他在 《东 京赋》 
中这 样描写 洛阳： “昔先 王之经 邑也， 掩观 九険， 靡地 不营。 土圭 测景， 不缩 不盈。 
总 风雨之 所交， 然后以 建王城 。” 影 长不长 不短， 也就是 《周 礼》 中 的一尺 五寸， 
又是 先王之 所居， 所以 就是可 以定为 “地 中”。 

在 影长问 题上， 汉代 的浑天 家虽然 用实测 否定了 《周 髀》 的影长 数据， 但并没 
有明 确否定 盖天说 “ 千里差 一寸” 的 说法。 南 朝宋文 帝时， 何 承天派 人赴交 州测量 
日中 影长， 与 他在阳 城测量 的影长 比较， 发现 “二百 五十里 而差一 寸”。 到了 唐代， 
李 淳风更 进一步 认识到 影长的 变化与 南北距 离不是 线性的 关系。 南 宫说、 一 行等人 
组织 了南至 林邑国 (今 越南 中部) ，北 至铁勒 (今俄 罗斯贝 加尔湖 附近) 的 子午线 测量。 
到了 元代， 郭守 敬进行 子午线 测量， 南北距 离范围 比唐代 测量的 更大。 所有 这些， 
都 否定了  “ 千里差 一寸” 的 说法， 但 大家又 都把阳 城作为 测量的 中心， 也就 是所谓 
“地 中”。 南 宫说在 登封立 “周 公测景 台”， 郭守敬 更是建 登封观 星台， 立 5 丈高表 
以 测影。 阳 城作为 “地 中”， 起 到了类 似于地 球经度 测量中 本初子 午线的 作用。 

总之， 中国 古代的 “ 地中” 概念， 与圭 表测影 以及天 文宇宙 论密不 可分。 同时历 
史上的 “ 地中” 究竟 在什么 地方， 有什么 变化， 还是一 个需要 进一步 研究的 问题。 
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二十八 宿的起 源问题 

The  Origin  of  the  Twenty  Eight  Lunar  Lodges 

二十八 宿是沿 黄道和 赤道带 分布的 28 个比较 明显的 星官， 构成 一个标 志天体 
位置 的参照 体系。 中国 古代用 二十八 宿和北 极构成 所谓的 “ 天极” 体系， 本 质上等 
同于现 代天文 学上的 赤道坐 标体系 。中国 古代观 测和推 算天象 位置都 是采用 二十八 
宿为参 照系。 

但是， 不仅中 国古代 有二十 八宿， 古巴 比伦、 印度和 阿拉伯 也有二 十八宿 。印 
度的二 十宿叫 Nakshatra, 是 “ 月站” 的 意思。 印度 古代经 典中， 有合 并室、 壁为 
一 宿的， 也有 去掉织 女而成 二十七 宿的。 阿拉 伯二十 八宿叫 Manzil, 与中国 相同的 
有十 3 宿， 象胃宿 在阿拉 伯叫做 al-butain， 是 羊胃的 意思。 阿 拉伯和 印度二 十宿相 
同的则 更多。 这些 都说明 一点， 不 同的二 十八宿 体系， 它们虽 然在星 官的选 择上略 
有 不同， 但 相似性 还是主 要的， 同 出一源 似乎没 有什么 问题。 但是二 十八宿 作为一 
种星官 体系， 起源于 哪一个 文明， 起源 于什么 时代， 是 近一百 多年来 学者争 论不休 
的 问题， 也是世 界天文 学史上 的重大 难题。 

1. 中 国的二 十八宿 起源于 何时？ 

中国 古代二 十八宿 的名称 从西向 东依次 是：角 、亢 、氐 、房 、心 、尾 、箕； 斗、 
牛 、女 、虚 、危 、室 、壁； 奎 、娄 、胃 、昴 、毕 、觜 、参； 井 、鬼 、柳 、星 、张、 
翼 、轸。 史书中 记载的 名称有 时稍有 不同， 所 指星官 历史上 也有所 变化， 但 上述二 
十八宿 星名成 为流传 下来的 传统。 目前发 现记有 全部二 十八宿 名称的 文物是 1973 
年在 湖北随 县擂鼓 墩一号 墓出土 的一件 漆箱， 在 它的盖 上围绕 北斗的 “ 斗”字 ，有 
一 圈二十 八宿的 名称。 在两端 还绘有 苍龙和 白虎， 说明 当时已 经有了 把二十 八宿划 
分为 “ 四象” 的 概念。 这个 墓的年 代约在 公元前 430 年， 说明 二十八 宿的起 源肯定 
比这更 早[1]。 

二十八 宿这个 体系究 竟起源 于什么 时代？ 这是 中国天 文学史 研究中 聚讼纷 
纭 的问题 之一。 19 世纪 法国学 者毕奥 (J.B.  Biot) 以为二 十八宿 起源于 中国， 约在公 
元前 2400 年， 并 且认为 起初只 有二十 四宿， 后来在 公元前 1100 年 左右， 周 公加四 
宿而成 二十八 宿[2]。 其 后有荷 兰学者 施古德 (G  Schlegel) 著 《星辰 考源》 一书 ，认 
为 中国的 二十八 宿起于 东方七 宿之首 角宿， 而其 中心为 大火， 由此推 心宿晨 升为春 
分， 角宿 晨升为 初春， 因 而断定 中国二 十八宿 的年代 为距今 16000 年[3]。 这 一说法 
的推 论依据 是恒星 偕日出 观测， 与中国 的昏旦 中星观 测传统 不符， 因 而很难 令人信 
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服。 20 世纪 20 年代， 日本 学者新 城新藏 提出在 西周初 年就已 经形成 了二十 八宿体 
系， 理 由是， 西周 初年已 知从新 月的出 现逆推 朔日， 同时在 《尚 书》、 《夏小 正》、 
《诗 经》 等 书中， 也已 经出现 了二十 宿的一 些星名 [4]。 但是， 二十八 宿个别 星名的 
出 现和二 十八宿 体系的 形成毕 竟是两 回事， 所以 这个结 论并未 为人们 接受。 中国学 
者竺 可桢、 夏鼐对 二十八 宿都做 过深入 而全面 的研究 。竺可 桢从“ 立春月 望在角 宿”、 
北极星 的位置 和二十 八宿的 关系、 古 北斗九 星说、 天赤道 位置、 牵牛 织女星 的前后 
关系、 “ 月离于 毕俾滂 沱兮” 等 证据， 提 出中国 的二十 八宿体 系开始 于公元 前二、 
三 千年。 但同 时他也 强调， 二十八 宿形成 的时代 问题， 远远 没有完 全解决 [5]。 夏鼐 
则认为 二十八 宿体系 在中国 创立的 年代， 就文献 而言， 最 早在战 国中期 (公 元前四 
世 纪)， 但可 以根据 天文现 象推算 到公元 前八到 六世纪 [6]。 中国 最古老 的星表 《石 
氏星经 星表》 中 有二十 八宿距 星的距 度和去 极度， 而且 二十八 宿是作 为恒星 位置的 
参照系 使用。 现存 星表的 观测年 代约在 公元前 100 年[7]， 但不 排除在 战国时 代已经 
二 十八宿 坐标的 测量。 总之， 中国二 十八宿 的时代 问题， 仍然是 一未决 问题。 

2. 二十八 宿最早 起源于 何地？ 

二十八 宿起源 的时代 问题与 地点问 题密不 可分。 二十 八宿看 来是同 出一源 ，但 
起 源的地 点在哪 里呢？ 德 国历史 学家伊 德勒首 先说明 中国二 十八宿 是为了 追踪月 
亮在恒 星间的 运动， 以显 著星象 为目标 而设立 的二十 八个参 照点。 前 述毕奥 也是极 
力主张 中国起 源说， 认为 印度二 十八宿 是从中 国传过 去的。 施 古德也 是主张 中国起 
源说， 以 为中国 星官与 西方古 埃及、 希 腊传统 完全不 一样， 是 独创的 体系。 20 世 
纪初， 法国 学者德 莎绪在 《中 国天 文学》 一书中 也主此 说[8]。 日人新 城新藏 更是说 
“二十 八宿是 在中国 周初时 代或更 早时代 所设定 ，而在 春秋中 期以后 ，从 中国 传出， 
经由 中亚细 亚传入 印度， 更传入 波斯、 阿拉伯 等地方 。” 他提 出的理 由是： （1) 中 
国二十 八宿可 追溯到 周初； （2) 印度 二十八 宿相当 于中国 二十八 宿初始 状态； （3) 二 
十 八宿发 源地当 以北斗 为观测 的标准 星象； （4) 二十八 宿发源 地当有 牛郎织 女的传 
说； （5) 二十 八宿传 入印度 之前， 有停 顿在北 纬四十 三度附 件地方 的形迹 [4]。 其中第 3 
点理 由为著 名英国 学者李 约瑟所 赞同， 用以说 明中国 古代天 文学的 “ 天极” 特征 [9]。 

二十 八宿非 中国起 源说也 有多家 提出， 值得 重视。 19 世 纪德国 学者韦 伯在他 
所著 《中 印两国 历学的 比较》 一 文中， 提倡二 十八宿 印度起 源说。 英 国传教 士堪约 
翰著 《中国 古代天 文学》 一文， 推测 中国的 天干、 地支 在秦汉 文献中 的别名 是从印 
度 来的， 从而 推测二 十八宿 起源于 印度。 后又有 一些西 方学者 提出二 十八宿 起源于 
巴比 伦说， 日本学 者能田 忠亮也 主此说 [1' 竺可 桢在分 析诸家 观点的 基础上 ，对 
二十八 宿非起 源于中 国的主 要理由 进行了 反驳。 他认为 不能因 为秦汉 时中国 曾引用 
印 度之岁 星周而 断定二 十八宿 亦起源 于印度 。这 就好比 不能因 为近代 数学家 用阿拉 
伯数 字而推 论宋、 元时代 李冶、 朱世 杰的天 元术是 来自阿 拉伯。 但是， 竺可 桢并没 


二 十八宿 的起源 问题 


•  1061  • 


有对二 十八宿 起源于 何地下 结论， 只是说 “其 源于中 国亦意 中事也 。” [5] 

总之， 二十 八宿的 起源地 点和时 代问题 现在仍 然没有 定论。 近来 的民族 天文学 
考察发 现在中 国西南 的少数 民族、 东 南亚的 緬甸都 有二十 八宿， 这为 探究二 十八宿 
的起源 地点问 题提供 了新的 线索， 据 此可以 探索中 国和印 度的二 十八宿 的渊源 关系。 
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二十 四节气 的起源 

The  Origin  of  the  Twenty-four  Fortnightly  Periods 

从天 文学角 度讲， 二十 四节气 是从冬 至点起 将黄道 24 等分， 太 阳每走 过一分 
就 是一个 节气。 二 十四节 气的名 称是： 立春、 雨水、 惊蛰、 春分、 清明、 谷雨； 立 
夏、 小满、 芒种、 夏至、 小暑、 大暑； 立秋、 处暑、 白露、 秋分、 寒露、 霜降； 立 
冬、 小雪、 大雪、 冬至、 小寒、 大寒。 二 十四节 气在中 国古代 历法和 农事活 动中占 
有极为 重要的 地位。 

完整 的二十 四节气 的名称 最早出 现在战 国末年 的文献 《逸周 书 • 周 月解》 中， 
其 中春季 6 个节 气与现 在的顺 序有所 不同， 为 立春、 惊费、 雨水、 春分、 谷雨 、清 
明， 其他 相同。 汉初的 《淮南 子 • 天 文训》 中二 十四节 气与现 在的名 称和顺 序已完 
全 一样。 因此可 以说， 二十四 节气在 战国到 汉初完 成了系 统化。 但这 并非二 十四节 
气 起源的 时间， 二十 四节气 的起源 现在仍 然没有 确切的 答案。 

根据古 文献的 记载， 中国古 代最早 是将一 年分为 四季。 《尚书 • 尧典》 记载帝 
尧 (距 今约 4100 年前) 曾命执 掌天文 的官员 观测昼 夜长短 和黄昏 时的中 星来定 季节: 
命 羲仲观 测白昼 中等、 鸟星 (a  hya) 南 中以定 仲春， 命 羲叔观 测白昼 最长、 火星 (ex 
Sco) 南 中以定 仲夏， 命 和仲观 测夜晚 中等、 虚星 （(3  Aqr) 南 中以定 仲秋， 命 和叔观 
测白昼 最短、 昂星 (Pleiades) 南 中以定 仲冬。 

2003 年在 山西襄 汾陶寺 遗址发 现了一 个距今 4100 年前的 古观象 台遗址 (图 1)。 
该遗 址发现 时只剩 地下的 基址， 有一列 向东凸 出为弧 形的夯 土柱和 缝隙， 共有 12 


图 1 陶寺 观象台 遗址。 
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条 缝隙， 自东南 到东北 依次命 名为东 1 号 缝到东 12 号缝。 发 现了古 代的观 测点夯 
土 遗迹。 计 算和模 拟观测 表明， 在 4100 年 前站在 观测点 观测， 冬至 日半出 于山脊 
线上 时恰好 位于东 2 号 缝的中 线上， 夏至 日半出 地平时 太阳恰 好与东 12 号 缝南边 
缘 相切。 春秋分 大致对 应于东 7 号缝 。东 2 号 缝到东 12 号 缝将一 年的时 间分为 20 
个 时段。 但是因 为这些 缝隙基 本上是 均匀分 布的， 而日 出方位 在一年 中的变 化不是 
均 匀的， 所以 这样划 分出的 20 个时间 段并不 均匀。 陶 寺遗址 被认为 是帝尧 的都城 
所在， 看来 《尧 典》 记 载的帝 尧时的 天文观 测确有 其事， 可以 肯定当 时有了 明确的 
冬 夏至的 观念， 春 秋分的 观念应 该也已 产生。 

从 天文观 测方法 上讲， 二至 是明显 的可以 观测到 的天文 现象， 通 过观测 日出方 
位以及 正午日 影的长 短都能 确定； 二分可 以通过 在平原 地区观 测日出 于正东 入于正 
西 得到， 也可 以通过 平分冬 至和夏 至之间 的日数 得到。 中国古 代的文 献对此 都有记 
载。 如 《周髀 算经》 记 载了观 测日出 时日影 和日入 时日影 以确定 东西的 方法， 长期 
观测日 出入 之影自 然能得 到春秋 分时日 出于正 东入于 正西。 《淮南 子 • 天 文训》 则 
记载有 自冬至 起开始 计数日 数确定 季节的 方法。 接下来 的问题 是有了 二分二 至的概 
念 之后， 二十四 节气是 如何产 生的？ 从现 有的线 索看， 应该 有两个 来源， 一 个是八 
节， 一 ■个 是十二 个月。 

八节 之名称 完全出 现尽管 是在战 国末期 成书的 《吕氏 春秋》 中， 但八节 的起源 
一定 很早。 《左传 • 昭公十 七年》 （前 525) 载郯子 在叙述 其祖先 少皡建 立的职 官体系 
时 说到： “玄鸟 氏司分 者也， 伯赵 氏司至 者也， 青鸟 氏司启 者也， 丹鸟氏 司闭者 也”， 
说 的就是 二分、 二至、 和 立春、 立夏、 立秋、 立冬等 “八 节”。 少皡属 于传说 时代， 
应 在距今 5000 〜 4000 年 之间， 现在 一般认 为山东 大汶口 文化属 于少皡 部族。 在大汶 
口文 化中出 土了由 太阳、 云 气和山 峰组成 的刻画 图案， 当 为早期 文字， 其形象 与当地 
春分 时太出 于遗址 东面的 山头正 相当， 这 个图画 文字无 疑和观 测太阳 有关； 大 汶口文 
化又 出土了 多件鸟 图案， 暗示 这里确 实是鸟 图腾的 部族， 因 此郯子 所言应 该并非 虚构。 
1987 年安徽 含山凌 家滩出 土一块 长方形 玉版， 夹在一 个玉龟 的背甲 和腹甲 之间， 年代 
距今约 4500 年。 这 块玉版 上刻有 两个同 心圆， 中 间划分 出八个 方位。 当时的 人们应 
该已经 将空间 划分成 四正四 维八个 方位， 而在中 国早期 的宇宙 观中， 方 位与季 节是对 
应的， 八 方对应 八节、 八风， 八 风各有 其名， 各自 在其对 应之节 到来之 时从相 应的方 
向应时 而至。 因此可 以说新 石器时 代晚期 的某些 部族中 应该已 经有了 八节的 概念。 

中国 古代采 用阴阳 合历、 将一年 划分为 十二个 月也非 常早， 现有的 线索能 追溯到 
的 最早的 历法就 是阴阳 合历。 《尚书 •尧 典》 中有 “朞 S 百有 六旬有 六日， 以 闰月定 
四时成 岁”， 该篇 虽未提 及十二 个月， 但以闰 月调整 月份和 季节的 关系， 显然 是阴阳 
合历。 《逸周 书 • 周 月解》 说： “ 凡四时 成岁， 有春夏 秋冬， 各有孟 、仲 、季， 以名十 
有 二月。 中 气以著 时应。 …… 闰 无中气 …… ” 明 确地将 一年首 先分为 四时， 四 时再分 
为十二 个月， 十二个 月各有 中气和 节气， 一年 二十四 节气， 没有中 气的月 份作为 闰月。 
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因此， 最早 确定节 气是根 据日出 方位， 关于这 一点古 文献没 有直接 记载， 只是 
陶寺观 象台的 出土向 我们展 示了这 种方法 的遗迹 。接下 来有了 正午日 影和昏 旦中星 
的 观测。 北斗 斗柄的 指向一 直起着 独立的 作用， 但我们 的先民 从什么 时候开 始观测 
斗柄 指向以 确定时 节现在 也是一 个未解 之谜。 《史记 •天 官书》 说： “斗 为帝车 ，运 
于 中央， 临制 四乡。 分 阴阳， 建 四时， 均 五行， 移 节度， 定 诸纪， 皆 系于斗 。”到 
战国时 代根据 太阳在 赤道或 黄道上 的位置 来确定 季节成 为天文 学的一 项进步 。太阳 
在恒星 中的位 置是看 不见的 ，只是 在建立 起来了 完整的 二十八 宿系统 并且测 定了各 
宿 的距度 之后， 才能 通过推 算得到 太阳的 位置。 这时二 十四节 气的定 义与太 阳的行 
度联系 起来了 ，《淮 南子 •天 文训》 说： “日行 一度， 十 五日为 一节， 以生二 十四时 
之 变”， 这是认 为太阳 在恒星 背景中 的运行 产生了 二十四 节气。 

实际 上在秦 汉之际 的阴阳 家们所 建立的 月令体 系中， “月” 已经 是太阳 历的节 
气月， 每个月 有固定 的天文 现象和 物候， 各月 中太阳 所在的 宿次、 昏旦 中星、 斗柄 
指向、 物候、 节气成 为不可 分割的 整体。 

二 十四节 气的划 分客观 上是农 业生产 的需要 。阴阳 合历中 月份与 季节之 差最大 
可达 到将近 1 个月， 按照这 样的月 份来安 排农业 生产精 度显然 不够。 中国古 代历法 
的主要 目的是 “ 敬授人 时”， 二十 四节气 完全按 照太阳 在恒星 背景中 走过的 位置来 
划分 一年的 时段， 在指导 农业生 产中起 了重要 作用。 二 十四节 气的名 称也反 映了这 
一 作用。 二十 四节气 的名称 有的是 从天文 而来， 有 的是依 物候、 气候变 化而来 ，如 
冬至、 夏至、 春分、 秋分、 立春、 立夏、 立秋、 立冬是 从天文 角度命 名的， 小暑、 
大暑、 小寒、 大寒等 则是依 气候的 寒暑命 名的， 而 雨水、 谷雨、 小雪、 大雪 等则是 
依该 季节降 水情况 命名的 。民 间与农 时有关 的谤语 都是根 据二十 四节气 制定的 。《逸 
周书 •时 训解》 甚 至又将 各节气 细分为 芑候， 每候 5 天， 并记载 了每候 的物候 现象。 

但是早 期的人 们并不 知道太 阳运行 不均匀 ，因 此是 按照均 匀的方 案划分 二十四 
节 气的。 直到北 齐时张 子信通 过长期 观测， 发现 了太阳 和五星 运行都 是不规 则的， 
历法中 才逐渐 采用了 定气。 
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经 度之谜 

The  Puzzle  of  Longitude 

借用 《经 度》 一 书扉页 上的话 就可以 表明经 度测定 在大航 海时代 的意义 ，“每 
一 个生活 18 世纪 的人都 被经度 问题所 困扰， …… 它是 在那个 时代最 让人恼 火的科 
学难题 。”  [1] 地球 经讳 度的概 念早在 公元前 300 年已经 产生， 大 约生活 于公元 2 世 
纪的天 文学家 托勒密 绘制除 了世界 上第一 本带有 经纬度 线的世 界地图 。大航 海时代 
来临 之前， 世界 各地之 间来往 有限， 加 上还有 更可靠 的陆路 交通， 海 上交通 并不占 
主流。 但是 航海时 代来临 之后， 世界各 地远洋 航行船 只日益 增多， 寻找 一种更 精确、 
更可行 的测量 经度的 方法为 船只导 航就变 得日益 紧迫。 

时 间就是 经度， 经 度就是 时间。 海上 经度的 测量就 是如何 把出发 港口时 间带到 
远离陆 地的船 只上， 不仅不 能间断 而且要 有相当 高的精 确度。 这样导 航员在 自己的 
正 午时刻 —— 观察 太阳升 到子午 线的最 高处便 可判断 是船上 的正午 时刻， 观察记 
录有出 发点港 口时间 的钟表 时刻， 两地 时间差 可以很 容易地 转化成 两地地 理经度 
差。 要 把陆地 上的时 间像带 一瓶淡 水那样 带到船 只上， 道 理极其 简单。 只是 在精密 
计时 器诞生 之前， 欧洲 普遍使 用的是 摆钟。 要想 用这种 既需要 润滑又 需要绝 对稳定 
的安 装基础 的钟在 恶劣的 海上天 气条件 下和颠 簸的船 只上长 期精确 计时几 乎是不 
可能。 于是 航海家 们和天 文学家 们转而 借助于 天钟。 只要天 气条件 许可， 它 那特殊 
的指针 —— 先是 太阳、 月亮， 后来又 加入了 木星的 卫星， 世界各 地都能 观察到 。于 
是观察 天象就 成了令 航海者 们烦恼 不已而 又不得 不依赖 的导航 方法。 

1514 年， 德国天 文学家 维尔纳 发明了 (Johannes  Werner,  1468 〜 1522) 利用 月亮的 
运 动确定 位置的 方法。 这种 方法首 先要求 航海者 熟悉月 亮轨道 附近的 星空； 其次需 
要逐日 逐月预 测某个 港口， 比 如伦敦 观察到 月亮经 过各个 星宿的 时刻， 绘制 成月亮 
历表。 如果 是白天 则需要 绘制一 个载有 月亮与 太阳相 对位置 的表； 最 后导航 员把自 
己在船 只上观 测到该 天象的 时刻与 月亮历 表载有 的时刻 相对照 ，便可 以得到 观测地 
点和 预测地 点的经 度差。 这 是一个 很超前 的设想 ： 16 世 纪初， 海员 们还没 有足够 
精确的 仪器测 量月亮 和恒星 、月 亮和太 阳之间 的距离 ，更 何况是 在摇摆 不定的 船上; 
在 牛顿万 有引力 定律诞 生前， 还没有 人能够 足够精 确地预 测月亮 运动。 但是 这一方 
法的筚 路蓝缕 之功不 可没， 其后的 诸多天 文学家 提出的 解决经 度问题 的方案 基本上 
遵循 着这一 思路。 

1610 年， 当 伽利略 (Galileo  Galilei,  1564 〜 1642) 首 次用望 远镜观 测到四 颗木星 
卫 星后， 他很快 就联想 到也许 这是一 个很好 的解决 经度的 办法。 伽利 略的方 法和维 
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尔纳的 在原理 上基本 相似， 只 是观测 的天体 不同。 经过 对四颗 木星卫 星轨道 周期的 
细心 观测， 伽利略 发现预 测它们 出现和 消失在 木星阴 影中的 时刻， 要 比预测 月亮运 
动容易 和准确 的多， 并 且发生 这种天 象的频 率也比 较高。 伽利 略对他 的方法 抱有很 
大 希望， 他还 为此设 计了一 个装有 望远镜 的特殊 头盔， 以帮助 海员们 更容易 地观测 
木星 卫星。 可是观 察木星 卫星不 太容易 ，首 先白天 观测不 到木星 卫星； 即使在 夜晚， 
木星只 在一段 时间才 出现， 并且需 要天气 晴朗。 摇摆不 定的观 测条件 是这个 方法难 
以逾越 障碍。 这 一测定 经度的 方法在 陆地上 得到了 很好的 应用， 在地 图绘制 领域取 
得 了巨大 成功。 

其后， 法 国和英 国各自 发展着 以上两 种不同 的测量 经度的 方法。 法国建 造了巴 
黎天 文台， 聘请 卡西尼 (Jacques  Cassini,  1677~  1756) 为天 文台的 台长， 并在 第谷天 
文堡遗 址上对 木星卫 星进行 了联合 观测， 进一 步确定 了两地 的地理 经度。 由 此而产 
生的 一项重 要副产 品就是 测出了 光速。 英 国在格 林尼治 建造了 皇家天 文台， 聘请弗 
拉姆 斯蒂德 (John  Flamsteed,  1646 〜 1719) 为首任 “天 文观察 员”， 对全 天恒星 进行了 
长达四 十年的 观测。 此时， 牛顿 的万有 引力定 律已经 问世， 因 此对月 亮运动 的精确 
预测 也成为 可能。 所 有这些 迹象都 表明， 维 尔纳的 “月 距法” 将最有 希望成 为解决 
海 上经度 问题的 方法。 

与天 文学家 费时而 又费力 地寻找 经度的 同时， 贫民工 匠出身 的约翰 •哈里 (John 
Harrison,  1693 〜 1776) 也在 凭借他 对钟表 制造所 具有的 天赋和 经验， 努力从 制造一 
种精密 计时仪 器来解 决海上 经度的 问题。 他利 用精心 挑选的 木材的 特性， 使 得钟表 
齿 轮间可 以完全 不用润 滑油， 由 此就避 免了润 滑油在 温度升 高或者 下降而 产生变 
稀、 变稠， 从 而导致 钟表走 的或快 或慢， 甚 至完全 停止的 缺点。 并且 哈里森 尽量在 
制 造钟表 时尽量 避免使 用金属 材料， 其原因 就是金 属在潮 湿的环 境下容 易生镑 。以 
上 方面的 改进， 就克服 了海上 恶劣的 气候条 件对钟 表走时 快慢的 影响。 在船 上使用 
摆钟 已是不 可能， 必须 要寻找 新的技 术突破 来代替 摆钟的 摆锤。 为了 取代摆 锤和摆 
杆， 哈里 森花了 四年的 时间设 计出了 一套跷 跷板式 的弹簧 装置， 它是自 足式的 ，可 
以在任 何条件 下保持 平衡， 因此 也就能 经受最 猛烈的 海浪。 凭 借多项 的技术 突破， 
哈里 森制造 出了世 界第一 台海钟 —— “ 哈里森 1 号”， 并 且在去 往里斯 本的航 程中通 
过 了精度 检验。 随后 哈里森 还制造 出了一 系列的 海钟， 一直到 “哈氏 5 号”， 确定 
经度的 精度也 在逐步 改进和 提高。 哈里森 死后， 他的后 继者使 得制造 精密计 时器的 
制造成 本大大 降低。 到 19 世纪 中叶， 廉 价而又 精密的 计时器 终于让 繁琐、 笨拙的 
“月 距法” 退出 了经度 测定的 竞赛。 1904 年美 国海军 首次在 波士顿 用无线 电报发 
送时间 信号， 航 行的船 只接收 这些时 间信号 就可以 校准计 时器， 这让 “月距 法”彻 
底 失去了 意义。 

曾经和 制造永 动机一 样不可 能解决 的经度 问题已 经成为 了历史 。现 在可 供航海 
者导航 的选择 很多， 包括 雷达和 卫星导 航系统 (简称 GPS)。 随 着现代 科技技 术的不 
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断 提高， 确定 目标位 置的精 度可以 达到米 量级。 航 海计时 仪和六 分仪， 这些 曾经守 
护着 航海者 生命线 的仪器 也退出 了历史 舞台， 成为一 种替补 方法。 
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《尚书 • 尧典》 “四仲 中星” 的困难 


The  Problems  of  the  Meridian  Stars  for  Four  Seasons 
in  Chapter  Yao  of  Shangshu 


《尚书 • 亮典》 的 四仲中 星 是指： 

日中 星鸟， 以殷 仲春， 

日永 星火， 以正 仲夏， 

宵中 星虚， 以殷 仲秋， 

日短 星昴， 以正 仲冬。 [1] 

“四仲 中星” 观测 年代之 所以成 为科学 和历史 难题， 吸 引从古 到今， 甚 至到将 
来 的代代 学者的 注意， 多是因 为研究 者对它 们寄予 厚望， 希望 由此得 出中国 古人从 
事 “观象 授时” 的可能 的时间 ，更希 望由此 确证中 国上古 时期的 三皇尧 帝是否 存在， 
如果 存在， 他可 能的存 在年代 是什么 时候。 

用 岁差原 理推断 古代恒 星记录 的观测 年代理 论上讲 一点都 不困难 。由于 岁差的 
影响， 春分 点向西 退行， 使 得恒星 的黄纬 不变， 黄 经发生 改变， 赤经 和赤纬 都发生 
了 改变。 假如能 够确切 证认出 这四颗 恒星， 那么查 任何一 部现代 的恒星 星表， 就可 
获 得它们 现在的 赤经、 赤纬。 假 如再能 确证古 人是在 某时、 某 地对这 四颗星 进行中 
天 观测， 以校正 二分二 至日， 那么 求得这 四颗恒 星观测 时刻的 赤经和 赤纬也 不是难 
事^ 恒星中 天时， 地方恒 星时就 是这颗 恒星的 赤经， 其赤 纬也和 观测地 的地理 纬度、 
该恒 星的天 顶距存 在着最 简单的 关系。 岁差对 赤道坐 标的影 响可以 大致表 达为： 

«  =  «0  +  (46". 09  +  20"_04  sin  a  tan  8)T 
5  =  80+  20". 04  cos  ar 

其中 a 为赤 经， 5 为 赤纬， r 的单位 为年。 这一 组近似 公式适 用于几 个世纪 以内， 
非拱 极星的 低精度 化算。 [2] 天文学 史方面 的计算 尽管精 度要求 不高， 但若年 代久远 
或涉及 拱极星 ，则应 使用精 度较高 的直角 坐标转 换方法 。对 于可 能是尧 帝时期 的“四 
仲 中星” 在计算 时更应 该使用 后者。 

此 方法在 理论上 简单、 完美， 但要 运用它 去求得 “四仲 中星” 的 观测年 代却困 
难至极 。所 有的 困难都 来自于 史料记 录的不 完整和 不确定 。首先 是四颗 观测恒 星“星 
鸟”、 “星 火”、 “星 虚”和 “ 星昴” 的不 确定。 “星 虚”和 “ 星昴” 比较 容易， 基本 
上可以 断定指 虚宿和 昴宿， 但是 两宿包 括的恒 星不止 一颗， 具 体是那 颗恒星 就难以 
判断。 比较困 难的是 “星 鸟”和 “星 火”， 在中国 古代的 星官体 系中， 不存 在“星 
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鸟”和 “ 星火” 的恒星 名称。 如果 “ 星鸟” 中的 “鸟” 是 指南方 朱鸟， 那么 它就包 
括井 、鬼 、柳 、星 、张 、翼、 轸 七宿， 涉 及的恒 星就更 多了。 “ 星火” 中的 “火” 
也 只能凭 借其他 资料来 推断。 恒 星证认 的困难 在研究 “四仲 中星” 观测年 代的学 
者中间 产生了 很大的 分歧。 

第 二个是 观测时 间的不 确定。 虽然根 据多方 考证， 学 界能普 遍认同 “仲 春”、 
“仲 夏”、 “仲 秋”和 “ 仲冬” 是指一 年四季 中的二 分和二 至日， 尧帝命 羲仲、 羲叔、 
和仲、 和叔 观测四 颗恒星 是为了 校准此 四节的 日期， 那么 他们的 观测是 在黄昏 ，还 
是在 凌晨或 是在子 夜进行 的呢？ 具 体是在 什么时 刻观测 的呢？ 这一 观测时 刻需要 
精确 确定， 如 果定的 不准， 譬 如误差 1 小时， 那么恒 星赤经 的误差 就会达 15° ， 导 
致 最后推 算出年 代的误 差就会 达到千 年以上 。这 样大的 误差范 围会使 计算得 出的任 
何结果 都没有 意义。 但是在 此关键 点上， 研究者 没有更 好的办 法确证 “四仲 中星” 
的观测 时刻， 只能根 据中国 古代观 测天象 的习惯 和经验 认定： “四仲 中星” 的观测 
是在 二分二 至日的 黄昏时 刻观测 恒星南 中天。 那么 “ 黄昏” 是 什么时 刻呢？ 从西汉 
以前 的文献 来看， “ 黄昏” 是 指一段 时间， 长短 大约在 1.5 〜 2.0 小时， 根本 不能用 
来计算 “四仲 中星” 的观测 时刻。 东汉 以后， “昏” 变 成瞬间 时刻， 但各史 书对此 
规 定又各 不相同 ，如： 东 汉蔡邕 《月令 章句》 是以日 入地平 后苎刻 为昏； 《晋书 •天 
文志》 是 以日人 地平后 二刻半 为昏。 换算 成现代 时制两 者相差 7.2 分钟， 导 致得出 
的 年代相 距百年 之多。 还需 要指出 的是， 即 便是能 得出具 体的昏 时刻， 但是 由于星 
的亮度 不同， 也 会导致 它们在 黄昏时 出现的 时刻不 相同： 星 的亮度 越亮， 出 现的时 
刻 越早； 反之则 越晚。 因 此要确 定观测 时刻， 星 等亮度 也是一 个必须 考虑的 因素。 

第 三个是 观测地 点的不 确定。 《尚书 • 尧典》 的明 确记载 是尧帝 命四人 去喁夷 
旸谷、 南交 明都、 西 土昧谷 和朔方 幽都等 四个地 方进行 观测。 这就意 味着四 个观测 
者所处 的地理 纬度有 差别， 而地 理纬度 的差别 直接影 响的是 各地日 没 和昏时 刻不一 
致： 观 测地点 的纬度 越高， 日没 时刻就 越迟， 昏影 持续的 时间就 越长， 黄昏 时刻开 
始 得也就 越晚。 考证 出这四 个古地 名的所 指的地 方也很 困难。 《史记 索隐》 认为： 
“南交 则是交 阯不疑 也”， 交阯在 今越南 北方。 考虑 到古代 的交通 条件， 选 择如此 
遥远 的观测 地点来 “敬授 民时” 似乎 有点不 可能。 因 此有的 学者干 脆认为 “ 四仲中 
星” 观测 就是在 尧都平 阳一个 地方进 行的， 在此 他们甚 至舍弃 了唯一 可以依 赖的文 
献证据 以迁就 他们的 计算。 

以 上的几 个不确 定在短 时期很 难解决 ，研究 者们只 有等待 更多的 史料出 土或者 
考古 发现。 如果 没有， 确定 “四仲 中星” 的观 测年代 将继续 作为一 个难题 而存在 
下去。 
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“荧惑 守心” 问题 

On  the  Celestial  Phenomenon  “Mars  Staying  at  Xin” 

中国 古代天 文学强 调天人 感应， 与占星 术关系 密切。 而中 国占星 术特别 关注奇 
异 天象的 发生， 认为 奇异天 象是对 君王的 警示。 “荧惑 守心” 中 的荧惑 即火星 ，古 
代占星 家以为 此星主 战乱， 与兵 、丧 、饥 、馑、 疫等 灾害相 关联。 心 是古代 二十八 
宿 之一， 共 3 星， 即 天蝎座 a、 （7、 t 三星， 其中 a 星为 中央 大星， 代表 天王， 又称 
“大 火”， 是古代 观象授 时的重 要观测 对象。 《史记 • 天 官书》 说 “心为 明堂” ，那 
是天子 祉福祭 神布政 的重要 场所。 “荧惑 守心” 天象， 是指火 星在心 宿发生 由顺行 
转 为逆行 或由逆 行转为 顺行， 且停 留在心 宿一段 时间的 现象。 依照古 代的占 星术解 
释， 那自然 是对天 子大不 吉利的 天象， 所谓 “ 王者恶 之”。 中 国古代 文献中 记录了 
23 次 “荧惑 守心” 的 天象， 并 且每次 都有重 大的事 件与之 相应， 大多 为皇帝 崩驾。 
但是 台湾学 者黄一 农研究 指出， 23 次中 17 次 “荧惑 守心” 天象 实际上 并没有 发生， 
而自西 汉以来 实际发 生的近 40 次突 惑守心 天象， 却 大多未 见文献 记载。 这 就对古 
代 “荧惑 守心” 记录的 真实性 提出了 质疑。 黄一农 认为， “荧惑 守心” 不过 是占星 
家为把 政治与 天象附 会而伪 造的天 象记录 [1]。 

黄一农 的研究 结论， 涉及 中国古 代天象 记录的 可靠性 问题。 记录 与实际 天象不 
符的 情况是 肯定存 在的， 但出现 不符的 原因却 可能是 多种多 样的。 首 先在汉 以前， 
纪年 发生错 误的可 能性就 极大。 如第 一条， “宋景 公三十 七年” 的记录 ，《吕 氏 春秋》 
等 只说是 “ 宋景公 时”， 只是 《史 记》 才给出 “ 三十七 年”。 这已 经是后 来人的 追记， 
错误 难免， 但不 能说是 故意的 伪造。 其次， 把天 象与事 件对应 起来， 就构成 占星术 
上的 “事 应”。 事应都 是编史 者受到 天人感 应思想 的指导 ，把 “荧惑 守心” 与皇帝 
崩 驾这样 的大凶 事件对 应起来 。很 可能编 史者把 事件前 后的荧 惑守心 天象记 录编在 
一起， 从而造 成伪造 天象的 假象。 这还不 能等同 于皇家 天文家 故意伪 造不曾 发生的 
天象， 以左 右当时 的政治 形势。 考虑到 天文家 当时的 地位， 以 及出错 后面临 的严厉 
的 惩罚， 故意造 假的所 担的风 险是很 大的。 刘次沅 对这些 “荧惑 守心” 记录 进行了 
更 详细的 考证， 认为 尽管荧 惑守心 记录的 错误率 高于其 他类型 的天象 记录， 但许多 
错误的 记录， 可以找 出流传 错误的 线索， 说 凭空伪 造天象 而附会 政治， 还缺 少证据 [2]。 

此外， 荧 惑守心 的错误 率较高 并不意 味着古 代天象 记录不 可靠， 甚至多 有伪造 
的 情况。 我们 对魏晋 南北朝 的五星 天象记 录进行 了初步 分析， 发现五 星天象 记录的 
准 确度非 常高， 绝 大多数 是当时 观测的 实录。 到 了唐宋 时期， 天文学 家还利 用以前 
的 五星天 象记录 来验证 历法， 可 见古代 天文学 家也是 认为以 前五星 天象记 录是可 
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靠的 [3]。 

最 近还有 人提出 看法， 认 为历史 上有几 次不曾 发生的 “ 荧惑守 心”， 有 可能是 
心 宿二的 伴星的 周期性 爆发， 周 期约为 500年[4]。 这一 看法的 证据虽 然尚嫌 不足， 
而且 有难以 解释的 难点， 如 古代天 文学家 不至于 糊涂到 连火星 也分不 清楚， 伴星与 
主星的 距离实 际上是 肉眼分 辨不出 来的， 但确实 为解决 “荧惑 守心” 的问题 启发了 
新的 思路。 对于这 种奇离 的古代 天象， 要考 虑多种 可能的 解释。 

参 考文献 

[1]  黄 一农. 星占、 事应与 伪造天 象一以 “荧惑 守心” 为例. 自然 科学史 研究， 1991,  10(2): 
120-132. 

[2]  刘 次沅， 吴 立旻. 古代 “荧 惑守心 ”记录 再探. 自 然科学 史研究 ,2008,  27(4):  507-520. 

[3]  孙 小淳. 宋代改 历中的 “ 验历” 与 中国古 代的五 星占. 自然 科学史 研究， 2006,  25(4)： 
311-321. 

[4]  武 家璧. “荧惑 守心” 问题之 我见. 中 国科技 史杂志 ，2009,  30  (1):  83-88. 

撰 搞人： 孙小淳 

中国科 学院自 然科学 史 研究所 


中国 古代 天象记 录的现 代应用 


•  1073  • 


中 国古代 天象记 录的现 代应用 

Modern  Applications  of  Ancient  Chinese  Records  of 
Astronomical  Phenomena 

中 国古代 天文学 由于强 调天人 关系的 方面， 特别 重视各 种天文 现象的 观测， 保存 
世 界上持 续时间 最长、 完 整的、 系统 的天象 记录， 包括日 月食、 五星 会合、 客星 、彗 
星、 流星、 流 星雨、 太阳 黑子、 极光 等等。 可 以说， 只要 是天上 发生的 现象， 都没有 
逃过 中国古 代天文 学家的 观测。 天文 学本质 上是观 测的和 具有历 史性的 科学， 有很多 
天文 问题只 有通过 长时段 的观测 才有可 能被发 现并被 解决， 古人 的观测 记录正 好弥补 
了现 代天文 观测历 史还比 较短的 不足， 为现 代天文 学的研 究提供 了极其 宝贵的 观测数 
据。 中国 古代天 象记录 是一个 宝藏， 其现代 天文学 的应用 价值引 起了当 代天文 学家的 
兴趣。 天文 学家已 经在利 用中国 古代天 象记录 方面取 得很多 重要的 成果， 但这 一宝藏 
的开 采还远 远没有 完成， 并 且随着 现代天 文学的 发展， 这 些天象 记录还 可能获 得更新 
的应用 价值。 本文从 下面几 个方面 论述中 国古代 天象记 录的现 代应用 问题。 

新 星 与超新 星记录 

恒星演 化到一 定阶段 会发生 爆发， 短 时间内 亮度增 加数百 万倍， 绝对星 等减少 
10 个星等 以上， 然后亮 度慢慢 减弱， 在几 年之后 恢复到 原来的 亮度， 这就 是所谓 
的 新星。 还有 爆发更 剧烈的 恒星， 在 几天之 内亮度 急增， 星 等的变 幅可达 20 左右， 
然 后在几 十天内 恢复到 原来的 亮度， 这 就是所 谓的超 新星。 新 星或超 新星所 表现出 
来的 天象就 是某一 天区， 本来 看不见 恒星， 但突然 之间好 像出现 了一颗 恒星， 过一 
段时间 又看不 见了。 中国 古代把 这种天 象形象 地叫做 “客 星”。 正 是这些 “ 客星” 
记录， 成为研 究新星 或超新 星爆发 的宝贵 数据。 

1921 年瑞典 天文学 家伦德 马克首 次把中 国宋代 1054 年的 客星记 录列入 历史记 
录的疑 似新星 表中， 并 注明与 NGC1952 蟹状星 云有关 [1]。 1928 年哈 勃认为 “蟹状 
星 云可能 是近到 能够观 测它的 星云状 物质的 新星。 因为它 膨胀得 很快， 按照 这样的 
膨 胀速度 ，只 需大约 900 年就 可以达 到现在 这样的 大少。 因为在 古代的 天象记 录中， 
在 蟹状星 云附近 只有一 次新星 出现的 记载， 这次记 载发现 于中国 的编年 史中， 这一 
年就是 1054 年。”  [2] 后来， 美 国利克 天文台 的梅耶 尔和荷 兰天文 学家奥 尔特、 汉学 
家戴闻 达合作 ，于 1942 年发表 论文， 认为 1054 年 “ 天关” 客星 是超新 星爆发 ，并 
根据记 录分析 了其光 变曲线 。这项 石破天 惊的发 现引起 了天文 学家对 中国古 代新星 
或超新 星记录 的极大 关注。 席 泽宗于 1954 年和 1955 年 先后在 《天 文学 报上》 发表 
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了 《从 中国 历史文 献的记 录来讨 论超新 星的爆 发与射 电源的 关系》 和 《古 新星新 
表》 [3] 两篇 论文， 引起了 国际天 文学界 的极大 关注。 1965 年席泽 宗又与 薄树人 合作， 
在 《科学 通信》 上 发表了 《增 订古 新星新 表》， 补 充了中 、朝、 日古 代文献 中的新 
星 记录， 并对这 些记录 对应的 可能射 电源进 行了初 步的证 认[4]。 这项 工作为 利用中 
国古代 新星记 录进行 新星和 超新星 研究提 供了极 有价值 的资料 ，天文 学界对 这项工 
作有 数千次 引用， 并且 有很多 重要的 发现。 除了  1054 年的超 新星爆 发外， 天文学 
家 还根据 中国记 录证认 了公元 185、 396、 437、 827、 1006、 1181、 1203、 1572 和 
1604 年的超 新星。 中 国记录 包括了 对这些 超新星 的光变 过程的 描述， 因而 科学价 
值 极高。 除了 与射电 源对应 的研究 之外， 还有天 文学对 中国的 超新星 观测记 录进行 
X 射 线源和 Y 射线 源证认 研究。 还 有学者 根据中 国的记 录估计 超新星 爆发的 频率， 
为宇 宙学研 究提供 参数。 随 着现代 天体物 理学恒 星演化 研究、 星系研 究和宇 宙学研 
究的新 进展， 随着对 各种类 型的超 新星爆 发机制 研究的 深入， 中国古 代的新 星和超 
新星记 录还可 能有更 多的现 代应用 价值。 


日 、月、 五星天 象记录 


日 、月、 五星天 象包括 日食、 月食、 月掩犯 恒星、 五星 会合、 五 星掩犯 恒星等 
天象。 这 些天象 记录也 具有现 代应用 价值。 

中国古 代有很 多日食 记录。 最早的 日食记 录当是 《书 经》 记载的 日食， 发生在 
夏朝 的仲康 时期。 《春 秋》 中记有 37 次 日食， 其后 中国历 史文献 中记有 1000 次左 
右 日食。 古代 日食记 录有助 于地球 运动的 研究。 地球自 转不是 绝对均 匀的， 而是轻 
微 的长期 变化， 这 个变化 造成计 时单位 “日” 的长度 不是恒 定的， 因而以 “ 日”为 
单位的 世界时 UT 实际上 是不均 匀的， 世界时 与均匀 时的差 AT 就表 达了地 球自转 
的不均 匀性。 而古代 日食的 观测位 置和时 间记录 正好可 以用来 确定地 球自转 长期变 
化的 因子。 20 世纪 80 年代， 刘金 沂就报 告过一 篇关于 《春 秋》 日食 与地球 自转的 
报告。 英 国的斯 蒂文森 等利用 中国殷 代记录 的四次 日食， 探求地 球自转 的变化 。他 
还利用 日食记 录提出 太阳直 径可能 有一个 周期为 80 年的 微变化 [5]。 此外， 日食记 
录还 有助于 历史年 代学的 研究， 这里 不赘。 

月 掩星记 录的时 间一般 只有日 期 而没有 时刻， 而 地球自 转 变化积 累直千 年也只 
有 2 个多 小时， 因此月 掩星记 录对于 地球自 转的研 究就嫌 粗疏。 但是， 刘次 沅提出 
一种 “时 间窗” 方法， 即通过 “实际 可见时 间段” 对月 掩犯的 计时精 度加以 改进， 
这 样月掩 犯的记 录也可 用于自 球自转 变化的 研究。 吴守贤 、刘 次沅 等应用 “时 间窗” 
方法 分析了 五代以 前的月 掩犯， 其中有 700 多条有 用的记 录[6]。 

彗星、 流星雨 


中国 历史上 有数百 次彗星 记录。 长沙马 王堆出 土的西 汉初年 的帛书 彗星图 ，形 
象 地描绘 了各种 彗星的 彗头、 彗尾 结构， 说 明中国 古代对 彗星的 观测特 别精细 。彗 
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星 轨道根 数的确 定是彗 星研究 的基础 工作， 国际天 文学联 合会不 断发布 《彗 星轨道 
目 录》， 已知 的在望 远镜发 明之前 的周期 彗星有 95 项， 来 源于中 国的达 60 多项 。哈 
雷彗 星的轨 道研究 是彗星 研究的 热点， 自该 彗星按 哈雷所 预测的 如期于 1758 年回归 
以来的 200 多 年中， 人 们不断 对其证 认和轨 道进行 研究。 我国 丰富而 完整的 哈雷彗 
星记录 为对它 的研究 提供了 充足的 依据。 从秦始 皇七年 (公 元前 240 年) 至清宣 统二年 
(1910), 哈 雷彗星 出现过 24 次。 中国古 代天象 记录是 世界上 唯一载 有全部 24 次哈雷 
彗星 回归的 记录。 西方 学者从 19 世纪开 始就注 意中国 的彗星 记录。 例如， 1850 年辛 
德 (J.  A.  Hind) 引 用中国 公元前 87 年和 公元前 12 年 的两次 彗星记 录算出 哈雷彗 星的轨 
道。 1910 年哈雷 彗星回 归时， 西方 天文学 家再次 关注中 国古代 记录， 有 人使用 中国记 
录 推算哈 雷彗星 的近日 点和 周期， 他 们认为 春秋鲁 文公十 四年所 见彗星 是世界 上最早 
的 哈雷彗 星观测 记录。 此后中 国天文 学有张 钰哲、 爱 尔兰华 裔学者 江涛、 日本 学者长 
谷川 一郎等 也利用 中国记 录研究 哈雷彗 星的轨 道根数 [5]。 由于哈 雷彗星 的运行 周期是 
变 化的， 又受到 行星的 摄动使 轨道根 数不断 变化， 这样每 次回归 的周期 和近日 距不完 
全 一样。 正因为 如此， 中 国古代 的记录 对于研 究这些 问题仍 然非常 有用。 

流星 雨与彗 星密切 相关。 1833 年美国 东部出 现一场 震动世 界的大 流星雨 ，流 
星 如大雪 纷飞。 这 就是著 名的狮 子座流 星雨。 1861 年科 克伍德 (Kirkwood) 提 出狮子 
座流星 雨的物 质是来 自一颗 彗星的 碎片。 1866 年， 邓普彗 星再次 出现， 狮 子座再 
发 生大流 星雨， 证明 科克伍 德的猜 想是正 确的。 这由此 引起了 天文学 家对流 星雨记 
录的 重视。 西方 天文学 家牛顿 (H.  A.  Newton) 研究 902 〜 1833 期间的 13 次狮 子座流 
星雨 记录， 发 觉大约 有一半 可以从 中国古 代天象 记录中 找到。 日本学 者长谷 川一郎 
对中 、朝、 日 古代的 流星雨 记录有 深入的 研究， 指 出有些 观测符 合现代 观测， 有些 
则不 符合。 证明 流星雨 的证认 及其相 关的彗 星研究 仍有大 量问题 有待于 解决。 中国 
学者 庄天山 1966 年在 《天文 学报》 上发表 《中国 古代流 星雨记 录》， 列出从 古至今 
的 147 条流星 记录， 提供了  5 个新 的辐射 点的流 星群， 对狮 子座、 天 琴座、 英 仙座、 
仙女 座等流 星群提 供了详 细的历 史资料 [7]。 庄天 山还对 狮子座 流星雨 记录进 行了分 
析， 认为 该流星 群出现 日期在 17 世 纪后有 跳动的 现象， 指出 这不尽 是邓普 彗星升 
交点 黄径因 摄动而 变动的 关系， 还 有流星 物质云 自身的 动力学 问题。 总之， 中国流 
星雨记 录对于 流星、 彗星的 研究仍 然意义 重大， 也是随 着太阳 系研究 的进展 而不断 
会 出现新 的研究 问题。 

太 阳黑子 和极光 

中国 最早的 明确的 太阳黑 子记录 是在汉 成帝和 平二年 (公 元前 27 年)。 在中国 
古代 文献中 现发现 260 多项太 阳黑子 记录。 太 阳活动 有各种 各样的 周期， 天 文学家 
提出有 11 年 太阳活 动周、 22 年太 阳黑子 磁周、 60 年、 80 年、 18 〜 200 年、 250 年、 
400 年甚至 更长的 周期。 古 代黑子 记录对 于研究 太阳活 动的周 期非常 重要。 20 世纪 
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50 〜 70 年代， 英国 的绍夫 (Justin  D.  Schove) 利用 中国古 代的太 阳黑子 记录， 构造出 
太 阳活动 11 年周期 参数， 并 证实太 阳活动 80 年 周期的 存在。 1982 年， 丁 有济等 
分析 171 条 中国古 代黑子 记录， 获得 11 年、 61 年和 257 年三个 太阳活 动平均 周期。 
1894 年， 英国 天文学 家蒙德 (Edward  Maunter) 提出， 1645 〜 1715 年太 阳黑子 记录很 
少， 太 阳活动 在这一 时期是 活动极 小期。 太 阳活动 有没有 所谓的 “蒙 德极小 期”是 
太阳物 理中有 争论的 问题。 徐振韬 和蒋窈 窕利用 地方志 中的太 阳黑子 记录， 探讨了 
17 世纪 的太阳 活动， 说明 “ 蒙德极 小期” 并不存 在[8]。 此外， 关 于太阳 活动， 有各 
种极 大期、 极 小期的 猜测， 而且与 地球上 的气候 长期变 化密切 相关， 古代记 录对于 
太阳 活动的 研究， 意义 重大。 

极光 和黑子 有密切 关系。 绍夫从 古代极 光记录 研究极 光和太 阳黑子 的关系 。庄 
威凤主 编 《 中国天 象记录 总集》 收 集了极 光记录 300 多条 [9]。 戴 念祖和 陈美东 对中、 
朝、 日历史 上的极 光记录 进行了 深入的 研究， 认为极 光与太 阳活动 密切相 关[1' 

总之， 中国 古代丰 富的天 象记录 对于现 代天文 学研究 有极大 的应用 价值。 在这 
种 应用研 究中， 一方 面存在 对古代 记录的 证认、 辨伪等 问题， 另一方 面也需 要对现 
代 天文学 的发展 有足够 的了解 。历史 考证与 现代天 文结合 ，才能 提出新 的应用 问题。 
中 国古代 天象记 录中还 有很多 现在看 来不好 理解的 记录， 但随着 天文学 的发展 ，有 
些 记录的 意义就 显示出 来了。 所以 ，古代 天象记 录的现 代应用 问题是 一个永 无止境 
的常新 问题。 
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Have  Ancient  Chinese  Ever  Used  Ten-  Month  Calendar? 


20 世纪 80 年代， 陈 久金、 卢央、 刘 尧汉等 在云南 凉山彝 族发现 十月太 阳历： 
每岁 十个阳 历月， 每个 阳历月 为三十 六天， 合计 三百六 十天， 另有五 至六天 为过年 
日， 不计在 月内， 以十二 生肖纪 日[1]。 彝族 十月太 阳历的 发现， 引起 了中国 古代有 
没有十 月历的 探讨。 太 阳与人 类的生 活密切 相关， 世界 古文明 都对太 阳进行 崇拜， 
大 多有以 太阳运 动为参 照的太 阳历。 中国古 代有没 有十月 历这样 的太阳 历呢？ 

彝族 十月太 阳历， 传说其 源头为 上古的 伏羲氏 族部落 时代， 说明 与中国 古文明 
的源头 密切相 关[2]。 中 国传统 的历法 是阴阳 合历， 但在 初期， 有很多 关于观 测昏旦 
中星 以定太 阳位置 从而定 季节的 纪录， 而且还 有二十 四节气 ，这 都是太 阳历的 因素。 
但二 十四节 气也反 映了太 阴历的 特征， 即 1 年为 12 个太 阴月， 每月 太约有 2 个节 
气， 所以有 二十四 节气。 有没 有过某 种纯粹 的与朔 望月毫 无关系 的太阳 历呢？ 

十月 历从古 文献中 可找到 旁证。 首先是 《夏小 正》。 《夏 小正》 中 描写的 星象物 
候 具有十 月历的 特征。 例如， 正月 斗柄悬 在下， 六月 斗柄正 在上， 其 间隔应 是半年 
五 个月， 说明一 年是十 个月。 从记录 的物候 来看， 《夏 小正》 之六月 相当于 农历的 
七月， 也 就应十 月历。 其次是 《诗经 • 豳风 七月》 的 证据： “七月 流火” 的 天象更 
符合 1 年 10 个月的 历法； 《七 月》 中 所举许 多物候 ，如 “春日 载阳， 有鸣仓 庚”、 
“ 五月鸣 蜩”、 “ 八月剥 枣”、 “九月 授衣” 等等， 与 《夏 小正》 反 映的季 节是一 致的。 
再 次就是 《管子 •幼官 篇》。 其中记 录的是 兰十个 节气的 分法， 与一 般的二 十四节 
气 分法不 一样。 一个 节气为 十天， .. B 十个 节气为 三百六 十日， 最后的 五或六 天为过 
年日， 不计 在内， 这就是 一种十 月历。 

陈久 金还以 为古代 的天干 十日， 即甲 、乙 、丙 、丁 、戊 、己 、庚 、辛 、壬 、癸 
最初也 是十月 历的月 名[3]。 此外 阴阳五 行也是 十月历 的别名 [4]。 这些 看法还 有待于 
进 一步的 论证。 

然而， 上面列 举各种 旁证， 皆不 足于说 明其中 的月份 就是十 月历的 月份。 物候 
有地区 差异， 月份上 的差异 可能正 是地区 差异的 表现。 星象也 有观测 时间不 同而造 
成对应 月份的 差异。 《夏 小正》 星象还 有十月 历无法 解释的 矛盾。 就 是上面 被认为 
是 十月历 天象的 “ 正月斗 柄悬在 下”、 “ 六月斗 柄正在 上”， 换 一个角 度看， 正好是 
十 月历的 反证。 若依十 月计， 正 月到六 月时经 半年， 可是， 正 月初昏 和六月 初昏的 
时 刻差约 1 小时 45 分 之多， 于 是六月 初昏斗 柄的指 向应从 正在上 偏西约 30 度 ，而 
不是正 在上。 而 以十二 月计， 从正 月到六 月时经 5 个月。 若观 测时刻 相同， 正六月 
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斗柄指 向比正 在上差 30 度。 但是， 正是 由于初 昏时刻 晚了约 1 小时 45 分， 斗柄又 
向西 转了约 30 度 ，即 “正在 上”。 [5] 因此， 中国 古代有 没有十 月历现 在仍然 没有定 
论， 有 待于天 文考古 进一步 研究。 
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编 后 记 


《  10000 个科学 难题》 系列丛 书是教 育部、 科学技 术部、 中国科 学院和 国家自 
然 科学基 金委员 会四部 门联合 发起的 “10000 个科学 难题” 征 集活动 的重要 成果， 
是我国 相关学 科领域 知名科 学家集 体智慧 的结晶 。征集 的难题 包括各 学科尚 未解决 
的基 础理论 问题， 特别是 学科优 先发展 问题、 前沿 问题和 国际研 究热点 问题， 也包 
括 在学术 上未获 得广泛 共识， 存 在一定 争议的 问题。 这次征 集的天 文学、 地 球科学 
和 生物学 领域的 难题， 正如专 家们所 总结的 “一 些征集 到的难 题在相 当程度 上代表 
了我国 相关学 科的一 些主要 领域的 前沿水 平”。 当然， 由于种 种原因 很难做 到在所 
有研究 方向都 如此， 这是需 要今后 改进和 大家见 谅的。 

“10000 个科学 难题” 征集活 动是由 四部门 联合组 织在国 家层面 开展的 一个公 
益性 项目， 这是一 项涉及 我国教 育界、 科 技界众 多专家 学者， 为我国 教育和 科学技 
术 发展、 创新 型国家 建设， 特别 是科技 文化建 设添砖 加瓦， 功在 当代、 利在 千秋、 
规模 宏大、 意义 深远的 工作。 数理化 试点阶 段圆满 成功， 获得 了专家 的一致 好评， 
社会 的广泛 认同。 天 文学、 地球科 学和生 物学领 域的难 题征集 正是在 数理化 试点阶 
段的基 础上进 行的， 充分参 考和借 鉴了试 点阶段 的宝贵 经验， 也希望 能进一 步扩大 
“10000 个科学 难题” 征集 活动的 影响， 为后续 征集活 动打好 基础。 

征集活 动开展 以来， 我们得 到了教 育部、 科学技 术部、 中国科 学院、 国 家自然 
科学 基金委 员会有 关领导 的大力 支持， 教育部 原副部 长赵沁 平亲自 倡导了 这一活 
动， 教育部 科学技 术司、 科学 技术部 条件财 务司、 中国 科学院 院士工 作局、 国家自 
然科学 基金委 员会计 划局、 教育 部科学 技术委 员会秘 书处、 北京 大学、 中国 科学院 
生命 科学与 生物技 术局和 动物研 究所为 本次征 集活动 的顺利 开展提 供了有 力的组 
织 和条件 保障。 由 于此活 动工程 浩大， 线长 面广， 人员 众多， 篇幅 所限， 书 中只出 
现 了一部 分领导 、专 家和同 志们的 名单， 还有许 多提出 了难题 但这次 未被收 录的专 
家没有 提及， 还有 很多同 志默默 无闻地 做了大 量艰苦 细致的 工作。 如 教育部 科学技 
术 委员会 秘书处 汪兵、 凌 国维、 牛 一丁、 陈 丁华、 彭 倚天、 彭 树立， 北 京大学 周辉、 
李 晓强、 张 乐乐、 向 华文、 王 秀华， 中国 科学院 刘杰、 朱江、 陈浩、 唐爽、 成峄、 
郭 红杰、 李 晓兵， 中国 科学院 空间科 学与应 用研究 中心任 丽文， 兰州 大学董 广辉， 
北 京邮电 大学杨 放春、 刘杰、 李冬 梅以及 科学出 版社朱 海燕、 王静、 钱俊、 罗吉、 
夏梁、 赵峰、 关焱、 文杨、 韦沁、 袁琦同 志等， 总之， 系列丛 书的顺 利出版 是参加 
这项 工作的 所有同 志共同 努力的 成果。 在此， 我们一 并深表 感谢！ 

“10000 个科学 难题” 丛书天 、地、 生 编委会 
2010 年 12 月 


